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Un modelo de evoluci6n galáctica permite represen­
tar los cambios que ocurren desde la formaci6n de la galaxia
hasta su estado actual, atendiendo fundamentalmente a las
características evolutivas de las estrellas que la consti­
tuyen y a su ritmo de nacimiento. Un modelo global de evo­
luci6n debe necesariamente ser un compendio de los resulta­
dos de numerosas teorías individuales que describen fen6me­
nos particulares de la galaxia. Se trata, por tanto,de un
,
instrumento de gran utilidad para buscar y confirmar (o ne-
gar) relaciones entre las teorias que 10 componen, para pre­
decir datos observables de una galaxia que sean funci6n del
tiempo, o bien para comparar modelos gal�cticos que repre­
senten galaxias de distintas clases. No puede hablarse hoy
dia de un modelo evolutivo único, pues el escaso conocimien­
to que se tiene de algunas cuestiones (el ritmo de nacimien­
to de estrellas, la misma formaci6n de las galaxi.as, elgu­
nos aspectos de la nucleosintesis estelar), dan lugar a va­
rios modelos, todos ellos coherentes con los datos observa­
cionales de que se dispone.
En el ya cl�sico articulo "B2FH" de 1957, Burbidge
et al. conseguian explicar la sintesis del litio a partir
del hidr6geno y del helio en las reacciones termonucleares
que se dan en el interior de las estrellas. Sin embargo, al
ser este elemento muy fr�gil y estar expuesto continuamente
al bombardeo por protones, era destruido "in situ", de modo
que bastaba una temperatura del orden de un mil16n de grados
para que no quedase ni rastro de �1. Por consiguiente con­
cluian que los elementos ligeros (6Li, 7Li, 9Be, lOB y llB)
se deberian producir en un medio a bajas temperatura y den­
sidad, por un mecanismo no conocido que denominaron "proce­
so x". Actualmente los procesos que se considera pueden dar
lugar a elementos ligeros son las reacciones de astillado y
la reacci6n 3HeCD(,t ) 7Be que por desintegraci6n (3 da 7Li•
El hecho de que los elementos ligeros sean f�cil­
mente destruidos en los interiores estelares, hace especial­
mente interesante su inclusi6n y estudio en un modelo de
evoluci6n quimica de la galaxia, pues del conocimiento de
la variaci6n de sus abundancias en el gas interestelar y en
las estrellas se podrá deducir la importancia de los diver­
sos mecanismos que los sintetizan y destruyen, y su inci­
dencia en la evoluci6n de la galaxia. Dejando aparte la 1'0-
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sible producci6n cosmo16gica del litio, las contribuciones
m�s importantes a la formaci6n de elementos ligeros se dan
a partir de la radiaci6n c6smica, al interaccionar �sta con
el medio interestelar produci�ndose reacciones de astillado
a alta energia, y por reacciones del mismo tipo con parti­
culas suprat�rmicas de baja energia en las inmediaciones de
las supernovas y en las atm6sferas de estrellas gigantes
(material que posteriormente pierde la estrella por viento
estelar); la abundancia final de elementos ligeros en el me­
dio interestelar será el resultado de la mezcla del gas con
el material irradiado y enriquecido en estos procesos. En
este trabajo se estudiará la evoluci6n de dichos elementos
en el marco de diversos modelos galácticos y a la luz de
los �ltimos resultados sobre su formaci6n por la radiaci6n
c6smica gal�ctica (Reeves y Meyer 1978), y en las superno­
vas y estrellas gigantes (Canal, Isern y Sanahuja 1975,
1977 a/b).
Las variables básicas que intervienen en un modelo
de evoluci6n galáctica son de dos tipos: las que se refie­
ren a las propiedades caracteristicas de una unidad estelar
y las que permiten establecer relaciones entre �stas y que
denominaremos intensivas y extensivas, respectivamente. Las
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teorias necesarias para seguir la evoluci6n de los elementos
quimicos en el gas interestelar podr�n, según esta divisi6n,
clasificarse en dos grupos:
- Intensivas: Teorias de la evoluci6n estelar y la nucleo­
síntesis (capitulos 2 y 5).
Modelo de evoluci6n para cada tipo de estrella en fun­
ci6n de su masa y composici6n qufmica; camino
evolutivo en el diagrama de Hertzsprung-Rusell.
Masa y tipo de remanente para todo el intervalo de masas
estelares.
Masa expulsada al morir las estrellas y su composici6n
por elementos.
Pérdida de masa por viento estelar durante la evoluci6n.
Producci6n de elementos ligeros.
- Extensivas: Din�mica del sistema gas-estrellas (capitulo 1).
Ritmo de colapso del gas y de nacimiento de estrellas.
Distribuci6n de la materia condensada por tipos estela­
res en funci6n de la masa y otras magnitudes
especificas del gas.
Acreci6n de maneria extragaláctica y su composici6n (o
en el caso de modelos zonales, materia inyec­
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Diagrama I
El diagrama I es un esquema simplificado de un mo-
delo de evoluci6n que incluye los puntos mencionados. Su
construcci6n es relativamente sencilla pues obedece a una
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ley iterativa del tipo: masa de gas - fracci6n de masa que
colapsa en las estrellas - evoluci6n y muerte estelares -
devoluci6n de materia enriquecida en elementos pesados al
gas interestelar - nueva masa del gas con nueva composici6n.
En cada paso del proceso se eval�a la creaci6n y destruc­
ci6n de los elementos ligeros en los diversos mecanismos
que los sintetizan y/o destruyen, pudi�ndose tambi�n obtener
informaci6n detallada acerca de la distribuci6n de la pobla­
ci6n estelar en cada instante; la dificultad b�sica est� en
el tratamiento de los datos de entrada, tanto por el número
de variables como por las incertidumbres que existen para
algunas de ellas.
No se incluyen algunas de las variables fotom�tri­
cas que caracterizan a un modelo de evoluci6n: el calibra­
do de los diagramas de color y magnitud en funci6n de la
temperatura y gravedad para cada tipo de estrella empleado,
la contribuci6n a la luminosidad de las regiones HII, o la
absorci6n de la luz por el gas y el polvo interestelares,
pues nuestro inter�s está especialmente dirigido hacia la
evoluci6n quimica de los elementos ligeros. Este proceder
es bastante habitual entre los "constructores de galaxias",
y se comprende f�cilmente si se tiene en cuenta que en un
--------- -_--- -- -_- -_._----�-----------
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modelo intervienen bastantes magnitudes que s6lo tienen in­
cidencia directa sobre la luminosidad o sobre la evcluci6n
de elementos en el gas en forma exclusiva (en el primer caso
están las magnitudes luminosas no incluidas en el modelo, y
en el segundo los elementos ligeros, por ejemplo). Esto uni­
do al complejo cálculo que se necesita, si se desea tratar
a un mismo nivel ambos aspe�tos evolutivos, hace que con
frecuencia uno de ellos se desarrolle en detrimento del
otro, según sea inter�s del trabajo.:Asi, en los detallados
modelos de evoluci6n quimica de Truran y eameron (1971) y de
Talbot y Arnett (1973) no aparece casi ninguna variable fo­
tom�trica que permita afirmar la validez del modelo en ese
aspecto. Sin llegar a tal extremo, los modelos num�ricos que
se construyan incluirán la evoluci6n de la luminosidad ga­
láctica en funci6n del tiempo y el estado evolutivo de las
poblaciones estelares en cada momento, lo qne permitirá cal­
cular el ritmo de formaci6n de supernovas, la contribuci6n
de cada tipo estelar a la luminosidad y la fracci6n de es­
trellas G-K de bajo contenido metálico, siendo todo ello
suficiente para comparar los resultados fotom�tricos del mo­
delo con la mayor parte de los datos observacionales de este
tipo.
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El capitulo tres está dedicado a presentar las abun­
dancias observadas de los elementos que intervienen en el
modelo (los elementos ligeros, sus progenitores, el D y el
3He), y las caracteristicas más importantes de las estrellas
de carbono y del tipo S ricas y superricas en litio, que
luego se utilizarán para determinar la contribuci6n de estas
gigantes rojas a la sintesis de aquellos elementos. La apro­
ximacion analitica desarrollada en el capítulo cuatro per­
mite una primera evaluaci6n de Aa contribuci6n de los dis­
tintos procesos, y tras contrastar los resultados con los ob­
tenidos en otras aproximaciones (Canal, Isern y Sanahuja,
1977b) y con los resultados de los modelos num�ricos, cali­
brar la importancia de las distintas hip6tesis simplificati­
vas adoptadas. En el último capitulo, además de comentarse
los resultados para la evoluci6n galáctica del litio, beri­
lio y boro, se discute su viabilidad y coherencia en los mo­
delos de evoluci6n empleados, y se establece la influencia
de los diversos procesos de sintesis de estos elementos en
la Galaxia.
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1.- Teorias extensivas en los modelos de evoluci6n.
Tipos de modelos.
La fracci6n de gas y su contenido metálico.
Las variables más importantes en un modelo de evo-
luci6n química de la Galaxia son la masa de materia en for-
ma de gas (o su complementario en masa de estrellas), y el
contenido en elementos met�licos de la misma.
mgCt) se define como la masa de gas existente en la
Galaxia en un momento dado, su contenido met�lico puede ex-
presarse en la forma:
Z(t) = E Zi(t)
i
donde Zi(t) representa la fracci6n en masa del elemento i
respecto a la masa total del gas:
Zi(t) = mg.(t)/mg(t)J..
(Se consideran como metales todos los elementos con peso
at6mico mayor que cuatro, para el hidr6geno y el helio su
abundancia en masa se representa por X e Y respectivamente,
de manera que X + Y + E Z. = 1).
i J..
Se define la fracci6n de masa de gas galáctico�t)
como el cociente de la masa de gas con. respecto a la masa
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total de la Galaxia:
�(t) = mg(t)/�(t)
el uso de �(t) es muy adecuado en los modelos analiticos y
en cualquier caso evita trabajar directamente con la masa
total �(t), cuyo valor s6lo se conoce en forma aproximada.
Se acostumbra a tomar � � 1011 M0' aunque por ejemplo Hart­
wick y Searle (1978) estiman que m.r vale 5xl01l M0.
Las variaciones en� son debidas básicamente a la
formaci6n de estrellas en el seno del gE!8 por colapso gravi-
tatorio de una parte de �ste y a la expu1si6n de masa de las
estrellas, sea por viento estelar o por un suceso catastr6-
fico; si la materia expulsada está enriquecida en elementos
metálicos tambi�n se modifica Z y si se considera, la acre-
ci6n de materia extraga1áctica tambi�n modificará Z, según
sea la composici6n quimica del gas inyectado. En el caso de
suponer acreci6n extraga1áctica, mT(t) ya no será constante
a lo largo de la evo1uci6n; será sin embargo, un valor que
variará lentamente si se suponen ritmos de acreci6n compati-
bIes con la estimaci6n de Oort (1974) de 1-3 Me/año, valor
deducido a partir de las observaciones de Mathewson et al.
(1974). Debe tenerse en cuenta que existen otras interpreta-
ciones de estas observaciones (ver, por ejemplo, Davies 1972)
13
y que no puede excluirse que el material acrecido provenga
de la materia expulsada por las estrellas del halo (Ostriker
y Thuan 1975). No existe ninguna base te6rica ni observacio-
nal que permita afirmar que la Galaxia sea un sistema cerrado
(o que haya acreci6n), pero como comenta Reeves (1975), el
hacerlo as! simplifica los modelos evolutivos. En los mode-
los num�ricos se considerar�n ambas posibilidades.
Inicialmente se supone que la Galaxia es totalmente
gaseosa (�(O) =1) y con composici6n quimica cosmo16gica, es
decir, para t=O el gas está formado por hidr6geno y helio
con, quizá�pequeñas cantidades de D, 3He y 7Li que varian
según las condiciones o parámetros del modelo cosmo16gico
empleado (Reeves 1972, Wagoner 1973). De esta forma se obvia
el problema aún no resuelto de la dinámica de la formaci6n
de las galaxias, aunque si se desea estudiar la evoluci6n en
alguna fase previa, como por ejemplo en las estrellas del
halo (cúmulos cerrados), o si se quiere considerar un modelo
de formaci6n a partir de la condensaci6n del núcleo, deberán
tomarse otras condiciones iniciales para el modelo; veánse
los casos tratados por Busso et al. (1976) y Larson y Tins-
ley (1978 a/b).
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La funci6n de nacimiento.
El nacimiento de estrellas es el principal respon-
sable de las variaciones de�. Puesto que mg disminuye con





= _ � (t)
dt
donde m*(t) es la masa de estrellas formadas yY(t) es la
funci6n de nacimiento de las estrellas, definida de modo que
�(t)dt represente la masa de gas colapsado durante el in-
tervalo (t, t+dt).
El ritmo de formaci6n de estrellas depende fundamen-
talmente de la densidad del gas galáctico. Se� SchIDidt
(1959), Van Hoenner (1960), Einasto (1972) y Ta1bot (1974),
como dependencia funcional puede tomarse
'[et) oC f� con 1 �n;S2
(o lo que es más conveniente para la construcci6n de mode­
los estelares: �(t)OCm� , aunque nadie justifique que am­
bas dependencias sean equivalentes). Esta dependencia es com-
patible con las observaciones del gas y recuento de estrellas
en otras galaxias eSanduleak 1969, Hartwick 1971), pero debe
tomarse como una dependencia de tipo global en la Galaxia,
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pues pueden presentarse variaciones locales, por ejemplo a
causa de la estructura espiral de los brazos o de la evolu-
ci6n galáctica previa en las regiones de condensaci6n este-
lar.
El ritmo de formaci6n de estrellas, es vital para
poder comprender la morfologia de los diversos tipos de ga-
laxias, pues es él quien determina la densidad para la cual
la din�mica de las estrellas (con conservaci6n de energia),
domina sobre la del gas (con disipaci6n de energia), esta-
bleciendo las diferencias entre galaxias elipticas y espi-
rales; un ritmo pequeño de nacimiento de estrellas har� que
la mayor parte de la energia del colapso gal�ctico se disipe
por radiaci6n creando estructuras gal�cticas achatadas, mien-
tras que una velocidad grande para el nacimiento de las es-
trellas dará lugar a estructuras no planas si los movimien-
tos aleatorios de las estrellas llegan a ser dominantes. El
ritmo de formaci6n de estrellas, además de depender de la
densidad del gas, dependerá tambi�n de las condiciones fisi-
cas del entorno de condensaci6n y/o de condiciones globales
del modelo.:tr(t) en el disco dependerá del tiempo de colap-
-
so del gas para formarlo (Larson 1974), de la frecuencia del
paso de las ondas de densidad y de la magnitud de la compre-
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si6n (Talbot 1976, Hamajima y Tossa 1975, Metzger y Smith
1976) o del contenido metálico del gas en el momeLto del
colapso. También la velocidad de rotaci6n del gas, los posi­
bles campos magnéticos galácticos y la densidad de estrellas
de fondo pueden modificar el ritmo de colapso del gas. Evi­
dentemente la dependencia funcional de �(t) puede ser ex­
tremadamente complicada.
Afortunadamente se ha comprobado (ver por ejemplo,
Audouze y Tinsley 1976) que la mayoría de las predicciones
de abundancias en los modelos de evoluci6n química son bas­
tante independientes de la forma exacta de � (t). Adem�s,
a la luz de los conocimientos actuales acerca de la veloci­
dad de formaci6n de las estrellas, no es necesario considerar
desviaciones importantes de la ley de Schmidt (ce m� ) para
tener modelos de evoluci6n consistentes (Lequeux 1976), y
posiblemente algunas de las variables fisicas mencionadas
deban considerarse de momento como parámetros libres de los
modelos (Lynden-Bell 1976).
La funci6n de distribuci6n de masas.
Se define q>(m), funci6n de distribuci6n de masas,
como la funci6n que nos da la masa colapsada para cada tipo
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de estrellas, es decir lf(m)d.!n será el nmnero de estrellas
que se forman en el intervalo (m, m+dm) por unidad de tiem-
po. De hecho la funci6n de nacimiento debe depender de t y
-
de m de manera que si la representamos por b(m,t), b(m,t)dmdt
nos d� el número de estrellas con masa entre m y m+dm for-
madas por colapso del gas galáctico entre t y t+dt; sin em-
bargo, se supone normalmente que b(m,t) se puede descomponer
según el producto
b(m,t)dmdt: = YCt)dt x'f (m)dm -
donde �(t) es la funci6n de nacimiento definida en el an­
terior apartado y �(m) la funci6n de Salpeter o de distri-
buci6n de masas, verificándose que'
y
r- b(m,t)mdm =1f'(t)Jmi
donde ms y mi son respectivamente las masas máxima y minim.a
que puede tener una estrella.
La descomposici6n' de b(m,t) no deja de ser una hip6-
tesis "ad hoc" de trabajo, equivalente a suponer que tpCm)
no varia con el tiempo, es decir, que durante toda la evolu-
ci6n de la Galaxia las estrellas formadas en un instante se
distribuyen en la misma forma en cuanto a sus masas. Para
intentar resolver algunos aspectos pol�micos de los modelos
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evolutivos, con frecuencia referidos a la escasez de estre­
llas del disco pobres en e1ementoa met�licos (ver el �ltimo
apartado de este capitulo), se puede reemplazar esta ley por
otras más o menos justificadas observacionalmente. As!, Tru­
ran y eameron (1971) suponen un enriquecimiento metálico en
las primeras fases de la evo1uci6n, debido a una generaci6n
aislada de estrellas masivas, mientras que Bierman y Tins1ey
(1974) postulan que las estrellas de poca masa no se forman
en n�ero apreciable hasta que Z alcanza un valor determina­
do en el medio interestelar. La misma Tins1ey (1974b) inten­
ta justificar esta hip6tesis sin conseguir eliminar total­
mente su artificia1idad. Una hip6tesis semejante a �sta habia
sido formulada por Schmidt, quien suponia que en la primera
etapa de la evo1uci6n galáctica el nacimiento de estrellas
era mucho mayor que en la actualidad. Sin embargo, Arnett y
Schramm (1973) demostraron que esta variaci6n produciria una
a1teraci6n grande en las abundancias de los elementos met�­
licos obs.e�dos,destruyendo el buen acuerdo existente entre
las abundancias calculadas y las observadas.
Thuan et al. (1975) y Triverdi (1978) utilizan una
funci6n de nacimiento sin separar la dependencia masa-tiempo
y adoptan:
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b(m,t)CX: exp(-t/A + Blogm) ,
mientras que Talbot y Arnett (1973) suponen que las estre-
llas tienden a formarse en aquellas regiones del gas cuya Z
es mayor que el valor medio <Z> para el gas galactico, es
decir, suponen un medio no homogéneo (modelos MESF).
La forma habitualmente adoptada para � es, con lige-




m siendo x = 1.35, para masas in-
termedias. Debe indicarse que muchas veces se considera este
valor de x �lido para todo el rango de masas, pese a que los
actuales datos sobre la vida de las estrellas de masa pequeña
dan un valor de x bastante menor. Lo mismo sucede al otro
extremo del espectro de masas: se obtiene un valor de x algo
menor pero aún no exactamente determinado. Todo esto es con-
secuencia de los métodos que se utilizan para definir 9?(m) ,
pues su forma se determina a partir del recuento de estrellas.
Sucede entonces que las observaciones de tipos espectrales
tempranos da la forma actual de�(m) para estrellas de gran
masa, ya que se trata de estrellas de vida corta, mientras
que los �ltimos tipos espectrales, al referirse a estrellas
de larga vida (con respecto a la de la Galaxia) nos dan la
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funci6n de la distribuci6n de masa integrada desde las prime-
ras fases evolutivas de la Galaxia.
En Audouze y Tinsley (1976) puede verse la forma de
<p(m) deducida bási,amente de las observaciones de Burky y
Maeder (1976), Wielen (1974) y de Ostriker, Richstone y Thuan
(1974). De acuerdo con ello se usará como funci6n de naci-





1.35 para 2 �m <: 50M@
1 (m < 2 Mi)
O. 7(m" 1 M(j
donde el valor de x para el intervalo 1-2 Mi) está interpola­
do para ajustar ambas partes de tp(m) (Tinsley 1977).
Un par�metro que debe fijarse·en la funci6n de dis-
tribuci6n de masas, es la fracci6n que colapsa en estrellas
- -
de masa menor que 0.7 Mi) (mi<m < 0.7 M.), puesto que al ser
estrellas de muy baja luminosidad no contribuyen casi a la
luminosidad de la Galaxia, y por ser de larga vida y no ex-
pulsar materia no tienen influencia sobre la producci6n de
los elementos metálicos. Además, de todas ellas solo son vi-
sibles las más cercanas a nosotros y no existe, por tanto,
buenas estadisticas de su densidad y distribuci6n por masas.
Tinsley (1977) emplea ese valor para ajustar la relaci6n MIL
del modelo, adoptando un valor de 0.72 (ver tambi�n Tinsley
21
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1972a, para un modelo evolutivo de las proximidades del Sol).
La hip6tesis del reciclaje instanténeo.
La hip6tesis del reciclaje instant�neo fue introdu-
cida en los modelos de evoluci6n quimica de la Galaxia por
Talbot y Arnett (1971) y por Searle y Sargent (1972); esta
hip6tesis permite construir modelos analiticos sumamente
sencillos y consiste en suponer que las estrellas que se for-
man en un instante t son de dos tipos: las de vida eterna
(con masa m,6l ME,) Y las de vida instant�nea ( m > 1 Me).
Las estrellas de vida eterna no tienen ning6n efecto en Zi(t)
y su luminosidad se supone constante e igual a la que tienen
en la secuencia principal; las estrellas de vida instant�nea
mueren inmediatamente después de nacer y devuelven al medio
gal�ctico parte de su masa enriquecida en metales, quedando
el resto en forma de remanente compacto. Por consiguiente,
en estas condiciones el ritmo de adici6n de metales al gas
interestelar de la galaxia depender� de la funci6n de naci-
miento y del ritmo de producci6n y expulsi6n de metales en
cada tipo de estrellas en un instante dado (es el "yield
production, y", definido por Searle y Sargent).
Si se define R(t) como la fracci6n de masa devuelta
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por las estrellas al medio gal�ctico en un instante t,
R(t)�(t)dt representará la masa de gas enriquecido expul-
sado por las estrellas entre t y t+dt. Por consiguiente:
dmg = -�(t) + R(t)�(t) + r(t)
dt
donde r(t) representa la acreci6n de materia. R(t) cumple:
siendo mrem la masa remanente de la estrella)�m su vida y
m(t) la masa para la que t =6m• Entonces, en la hip6tesis
de reciclaje instantáneo y tomando como masa de separaci6n de
los dos tipos de estrellas mo' la expresi6n anterior podrá
aproximarse por:
en la que se ha despreciado �m para m) 1 Me y en consecuencia
R no depende de t. R adopta un valor comprendido entre 0.2 y
0.4 (Talbot y Arnett 1973, Tinsley 1974b). El margen de inde-
terminaci6n en este valor es debido a las incertidumbres que
existen en el conocimiento de la distribuci6n de masas y en
los procesos de nucleosíntesis estelar.
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Talbot y Arnett (loc.cit.) demostraron que esta apro­
ximaci6n es adecuada para explicar las abundancias actuales
de la mayor parte de los elementos primarios de la "cocina
estelarll, puesto que su nucleosintesis se desarrolla en las
estrellas de corta vida. (Se conoce como elementos primarios
a aquellos que se producen directamente en las reacciones
nucleraes en los interiores estelares, mientras que los ele­
mentos secundarios se producen a partir de los primarios).
Tambi�n queda claro que si se desea estudiar con de­
talle las propiedades fotom�tricas de un modelo gal�ctico no
puede aceptarse esta hip6tesis. Por ejemplo: en un modelo de
galaxia elíptica la mayor parte de la energia se radía en la
zona roja delmpectro y es producida por estrellas de masa
pequeña en la fase gigante roja, lo cual no puede quedar re­
flejado en el modelo si se supone válida esa hip6tesis, lo
mismo ocurre si se desea calcular magnitudes como M/Lv' M/�
o los indices de color. Como ejemplo puede verse el modelo
analitico de Tinsley (1973).
La hip6tesis de mezcla instant�nea.
Generalmente se supone que el gas expulsado de las
estrellas en un momento dado, que está enriquecido en ele-
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mentos met�licos, se mezcla instant�neamente con el restan­
te gas gal�ctico, o sea que una estrella que se forme en
ese instante tendr� un contenido met�lico que refleje el
nuevo valor de Z en el gas interestelar.
A gran escala se han observado gradientes radiales
en la composici6n q�ica de las galaxias. Por ejemplo, con
respecto a las abundancias relativas al hidr6geno del oxige­
no y del nitr6geno en M33, M5l Y MlOl, entre otras (Searle�
1971 y 1974; Shields y Tinsley 1976). Estos gradientes se su­
pone que son debidos a que el ritmo de nacimiento de estre­
llas varia según las regiones de la galaxia que se conside­
ren. Hay que señalar que Shields y Searle (1978) deducen que
el gradiente de oxigeno observado en MlOl es inconsistente
con los modelos de evoluci6n quimica en los que cada zona
anular galáctica se trata como un sistema gaseoso cerrado,
sin embargo v�ase el estudio de Tinsley y Larson(1978b).
A pequeña escala se conoce poco la influencia de las
inhomogeneidades locales provocadas por sucesos singulares
(como la explosi6n de supernovas), que enriquecen el medio
interestelar local en elementos metálicos; evidentemente,
seria interesante conocer el valor de la vida media del gas
frente a la mezcla por inhomogeneidades locales. Si como
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modelo de formaci6n estelar se consider� el cl�sico de la
onda de densidad viajando atrav�s de los brazos espirales
de la Galaxia, es deseable que la escala de tiempo de mez­
cla sea menor que la frecuencia de paso de la onda de den­
sidad. Reeves (1972) hace un estudio del problema y conclu­
ye la existencia de dos escalas de tiempo para las meacLaa
local y global (N 105 Y 108 años, respectivamente) del mate­
rial producido en las supernovas. Edmunds (1975) deduce que
el disco galáctico puede considerarse como localmente homo­
g�neo y que las posibles inhomogeneidades de Z no consiguen
explicar el problema de las estrellas de bajo contenido me­
tálico (en contradicci6n con Talbot y Arnett), mientras que
McKee (1975) da como tiempo caracteristico para el paso de
material expulsado por una supernova por un punto del espe­
cio unos 4xl05años, mucho menor que el de peso etrev�s de un
brazo espiral (NI07 años).
El prOblema de las estrellas G-K.
Tipos de modelos evolutivos.
Una de las criticas habituales a los modelos evolu­
tivos que estudian el comportamiento de los elementos metá­
licos en forma global atrav�s de Z se refiere a que su com-
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probaci6n se hace primordialmente atrav�s de las observacio­
nes estelares del Fe/E (Pagel 1973), mientras que el valor
de Z en los modelos evolutivos viene determinado b�sicamen­
te por las abundancias del carbono y oxigeno que son los ele­
mentos met�licos m�s abundantes. Admitiendo una correcta re­
laci6n entre estos valores, Bond (1970) encontr6 que s6lo
una de cada diez o cien estrellas G-K del disco (medida v�­
lida para el entorno del Sol), tienen una abundancia met�­
lica Z <O. 3xZG, lo que chocaba con los cé Lcu.Lo s de Van den
Bergh (1962) y Schmidt (1963) en los que se da una relaci6n
de tres a uno para los modelos construidos.Puesto que la pro­
ducci6n de elementos met�licos se espera sea proporcional al
ritmo de nacimiento de estrellas masivas donde se produce su
sintesis, se han propuesto diversas soluciones pera resol­
ver el problema (algunas brevemente comentadas al hablar de
la funci6n de distribuci6n de masa).
Una primera posibilidad es suponer que la discrepan­
cia no es real sino puramente local pues debe tenerse en
cuenta la existencia de muchas estrellas masivas del halo,
no detectadas, necesarias para explicar la estabilidad del
disco (Ostriker y Thuan 1975 a/b). Truran y eameron (loe.
cit.) suponen una funci6n de distribuci6n de masa variable
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en el sentido de que mientras Z sea menor que 0.25xZe, s610
nacer�n estrellas masivas; esta soluci6n es semejante a la
propuesta por Schmidt, pero logra evitar las complicaciones
químicas posteriores a las que aquella conducía. Los modelos
1ffiSF de Talbot y Arnett (1973 y 1974) representan otra po­
sible sOluci6n, en estos modelos se supone que el gas no es
homog�neo y que la formaci6n de estrellas se produce prefe­
rentemente en las regiones gal�cticas donde las fluctuacio­
nes del gas dan una abundancia met�lica Z, superior a la
abundancia met�lica media,(Z), del gas. La funci6n de dis­
tribuci6n de masa se toma constante en estos modelos, y el
contenido met�lico de las estrellas recién formadas vendr�
dado por (Z) + a, donde a es una constante calculada semi­
empiricamente que da cuenta de la dispersion del contenido
met�lico entre estrellas de la misma edad. otra posibili­
dad para explicar el problema de las estrellas G-K, es su­
poner una formaci6n inhomog�nea de estrellas con una poste­
rior acreci6n de material no enriquecido por astraci6n (se
denomina astraci6n a los procesos de síntesis estelar de
elementos metálicos, que al ser�ulsados enriquecen el gas
interestelar), en estos modelos gran parte de la materia pa­
sa por los interiores estelares durante los primeros 109
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años de la vida de la Galaxia. En esta etapa Z crece rápida­
mente, alcanzando un valor que variará muy lentamente en
la evoluci6n subsiguiente (Quirk y Tinsley 1973). Este mode­
lo corresponde a la hip6tesis de Larson (1974) sobre la for­
maci6n de la Galaxia, que supone un crecimiento del disco
por acreci6n de materia sobre un núcleo gal�ctico formado en
una etapa previa, de manera que al cabo de aproximadamente
109 años Z ya es del orden de 0.01 (se considera Z(actual)
rJ 0.02�). La variante de Ostriker y Thuan supone que la
acreci6n no es de origen extragaláctico, sino que es mate­
rial enriquecido en las estrellas del halo y que pasa a for­
mar parte del gas del disco galáctico, dando su mayor con­
tribuci6n al enriquecimiento metálico de este durante las
primeras etapas de la historia galáctica (Pagel y Patchett
1974).
En los modelos num�ricos que se construirán se ten­
drán en cuenta estas posib.ilidades (y algunas variantes in­
teresantes), salvo los modelos MESF a causa de su inhomoge­
neidad. Debe además tenerse en cuenta que aunque la primera
version de este modelo resolvía el problema de las estrellas
G-K, peED no consegúia justificar c6mo el valor del paráme­
tro a, constante e igual a 0.3xZ0, pasaba de cero a un va-
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lor finito cuando inicialmente el gas no contenia metales;
en la segunda versi6n, donde a se consideraba variable para
poderla tomar nula cuando Z fuese cero, no se obtenian re­
sultados tan buenos para las estrellas G-K deficientes en
metales (v�ase la figura 3 de Pagel y Patchett) loe. eit.).
-
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2.- Producci6n de elementos ligeros. Modelos y marcos
astrofísicos.
Las reacciones de astillado y el modelo autogen�tico.
Hayakawa (1955) y Fowler et al. (1955), sugirieron
que el proceso fundamental para la producci6n de los elemen-
tos ligeros eran las reacciones de astillado de protones y
particulas O( sobre n�cleos de helio, carbono, nitr6geno,
oxigeno y ne6n (y otros m�s pesados que no se tienen en cuen-
-
ta, pues su producci6n es mínima). Las secciones eficaces de
estas reacciones presentan caracteristicas semejantes: su
umbral est� entre los 15 y los 30 MeV/nucl. y e crece muy
rápidamente a partir de �l hasta alcanzar su máximo unos po-
cos MeV m�s adelante, decreciendo a continuaci6n para esta-
bilizarse a partir de los 100 MeV- en un valor casi constan-
te, alrededor de una decena de milibarns. En el ap�ndice B
se dan las reacciones de astillado más importantes, con al-
gunos comentarios s,?bre las secciones eficaces y las refe-
rencias de donde se han obtenido. Canal (1973 y 1974) des-
tac6 la importancia de las reacciones �+o( en la producci6n
del litio a causa de la fuerte resonancia que presentan di-
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chas reacciones cerca del umbral, donde la secci6n eficaz
se eleva r�pidamente por encima del centenar de milibarns y
tambi�n debido a que el helio es un n�cleo-blanco mucho más
abundante que el carbono, el nitr6geno, el oxigeno o el
ne6n.
Las reacciones de astillado son de dos clases: las
de alta energia y las de baja energia; las de alta energia
son aquellas en las que intervienen particulas cuya energia
media es superior a los 100 MeV.; "las reacciones de astilla­
do a baja energia son las provocadas por particulas "supra-
t�rmicas", cuyas energias están entre entre los 10 y los
100 MeV, (las particulas "suprat�rmicas" tienen energias
medias superiores a las tipicas de las particulas que inter­
vienen en los procesos termonucleares estelares, de ahi su
nombre). Esta divisi6n se comprende fácilmente si se atien­
de a lo expuesto sobre la forma de la secci6n eficaz de las
reacciones de astillado, las resonancias en las C( +0( y al
hecho de que existen gran cantidad de particulas suprat�r­
micas con energias entre 1 y 10 MeV gue no contribuyen a la
formaci6n de elementos ligeros y si a su destrucci6n. Todo
esto origina una producci6n cualitativamente distinta de
elementos ligeros a baja y alta energia, según se ve en la
Tabla l.
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6L· 7L· 9Be .10B �lB. J. . J.
120 0.06 0·.01 0.06 0 .• 17 0·.12
0.20 0.17 0.45 0.47 0.59
l4N 0.07 0·.02 0 .• 49 0·.33 0.64
0.08 0.05 0.08 0.04 0.09
.160 0·.30 0 .• 06 0 .•40 0 .•44 0.09
0.36 0.19 0.43 0.47 0.31
20Ne 0 .• 04 0 .• 01 0·.05 0·.06 0·.03
0.02 0.01 0.03 0.02 0.01
C(+ D( 0·.53 0·.90
0.35 0.59
..
Oontribud16n de cada elemento medio a la
�ormaci6n de elementos ligeros.
Tabla I
La primera fila de cada par se refiere a la fracci6n
de cada elemento ligero producida a partir del correspondien-
te elemento medio (e, N, o y Ne) en reacciones de astillado
a baja energia. Los datos est�n tomados de un modelo tipico
( 1 = 2.5) y se incluyen conjuntamente la producci6n por pro-
tones y particulas e< • La fila inferior da las fracciones
correspondientes para reacciones a alta energía, y son un re-
sumen de la tabla VIII. Estas �ltimas reacciones tienen lugar
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a partir de la radiaci6n c6smica gal�ctica, como se ver6
más adelante. Dos puntos deben destacarse: la fracci6n pro-
ducida de algunos elementos varia mucho según el tipo de
reacci6n (por ejemplo el 7Li a partir del 12c, el 9Be a par-
14
-
tir del N, etc ••• ) y las reacciones �+c( que desempeñan
un papel importante en la producci6n del litio en las reac-
ciones a alta energia, son decisivas a baja energia, espe­
cialmente en el caso del 7Li• De todo ello se deduce que se-
gún cual $ea el marco en que se producen las reacciones de
astillado, las abundancias relativas y proporciones de is6-
topos serán distintas, y en especial para el litio. Las reac-
ciones a alta energ!a se comentarán en el apartadO referen-
te a la teoria galactogen�tica, pues únicamente tienen im-
portancia en la radiaci6n c6smica, mientras que las reaccio-
nes a baja energia pueden darse en diversas situaciones as-
trof!sicas y se estudian dentro de la teoria autogen�tica.
El modelo autogen�tico supone que el litio, el beri-
lio y el boro se producen por reacciones de astillado, en un
gas o plasma a bajas temperatura y densidad, entre particu-
las ligeras y n�cleos de masa media. Este modelo ha sido ya
descrito de forma exhaustiva en diversas ocasiones (Canal)
loe. cit.; Canal, Isem y Sanahuja 1975 a/b; Isem 1978),
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por lo que �icamente destacaremos sus caracteristicas m�s
importantes.
El ritmo de formaci6n de cada uno de los is6topos
de los elementos ligeros, L (en número de átomos por �tomo
de hidr6geno y por segundo), vendrá dado por:
donde E es la energia cin�tica por nucle6n y m se refiere al
núcleo medio blanco cuya abundancia relativa al hidr6geno es
�, siendo � L y � L la secci6n eficaz y la energia um­, ,
bral, respectivamente, de la correspondiente reacci6n de as-
tillado.
Las particulas suprat�rmicas no s6lo producen ele-
mentas ligeros, sino que tambi�n los destruyen, especial-
mente las particulas cuya energia est� por debajo de la dece-
na de MeV. Si�L es la vida media del elemento ligero L fren­
te a la destrucci6n, se tendr� que la fracci6n de cada is6-





donde �L es la correspondiente secci6n eficaz de destruc­
ci6n y Ec la energ1a minima de los protones suprat�rmicos.
Chevalier et al. (1978) deducen la existencia de una ener-
gia de corte al estudiar el fen6meno de aceleraci6n de par-
ticulas en Casiopea A, aunque no pueden determinar su valor
ya que �ste depende del radio giromagn�tico de los protones
y por lo tanto del campo magn�tico, el cual no es conocido.
Si se consideran flujos muy intensos de particulas debe tam-
bi�n tenerse en cuenta la destrucci6n de los núcleos-blanco.
�(E) es el espectro energ�tico de las particulas inciden-
�.
-
tes (ecE- ) en MeVjnucl.; la relaci6n entre protones y
particulas D( en �(E) se toma igual a 0.1, según sugieren
las observaciones de Fitchel y Mc Donald (1967) y de Die-
trich (1973), de las fulguraciones solares (ver sin embargo
el caso y6pj��. = 0.02 considerado por Canal, 1sem y Sana­
hujaJ loc. cit.).
La variaci6n en la abundancia del elemento ligero L
vendr� dada por la ecuaci6n:
= -_ (2.1)
dt 'lL
representando el �ltimo sumando la fracci6n del elemento
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ligero j que contribuye a la formaci6n del elemento L, EL
es 0.5 para el 6Li, 1 para el 7Li y ° en los restantes casos
, ya gue la mitad del 9Be que se destruye se transforma en
6Li, y todo el 10B destruido da lugar a 7Li•
Resolviendo este sistema de ecuaciones diferencia-
les acopladas (una ecuaci6n del tipo 2.1 para cada is6topo),
se obtienen las abundancias de los elementos ligeros en fun-
ci6n del flujo integrado de partículas incidentes. En la Ta-
bla 11 se representan los resultados en, cuatro casos tipicos.
La Eroducci6n de 7Li Eor la reacci6n 3He� O( 2 t -27Be.
El 7Be se forma en la cadena de reacciones de com-
busti6n del hidr6geno según:
lu+ � --� 2D + 0+ + o-






7Li + � --� 4He + 4He
'"
7Be + � --7 8B + e
8B --� 8Be + e
-
+ O
8Be __� 4He + 4He
(cadena ppII) (cadena ppIII)


































































































































Abundancia de cada is6topo de los elementos ligeros en funci6n del flujo incidente.
Nota: E+a = lOa
Salvo flujos intensos (.� 1025), estos valores son independientes de E •" ,
eU/" ' 2
.1 en: part./cm. /MeV a 1 MeV \>1
�-J
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la cadena ppII domina sobre la ppIII, pero en todo caso el
7Be o el 7Li que se producen son inmediatamente destruidos
por los protones del medio. Esto ha llevado a estudiar las
condiciones fisicas necesarias para prevenir la destrucci6n
de estos is6topos; por ejemplo, eameron y Fowler (1971) pro­
pusieron que el 7Be producido en la capa de combusti6n del
hidr6geno durante la fase de gigante roja de una estrella
seria transportado a la superficie por una mezcla convectiva
profunda transitoria, la cual llegaria hasta la capa de com-
busti6n del helio y apareceria al producirse destellos e�
la combusti6n de ese elemento ("helium shell flash phase"),
supon1an también que la velocidad de transporte era sufi­
ciente para que la mayor parte del 7Be llegase a la super­
ficie y se desintegrara en 7Li• 8calo, Despain y Ulrich
-
(1975) critican este mecanismo de transporte en base a que
no est� establecido que la zona de convecci6n llegue e pene-
trar la capa de combusti6n del hidr6geno y aun de ocurrir
as1, no se conoce lo que realmente sucede después. Propon.en
como alternativa, un transporte del 7Be suponiendo que la
convecci6n aparece s6lo cuando la luminosidad alcanza un
valor critico eL,-...J 104 L para m�1.5 M",) en la fase de com-G ...
busti6n en doble capa ("hot-bottom envelopes").
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Iben (1975) estudia los procesos que se desarrollan
en ur.a gigante roja durante la combusti6n en doble capa,
cuando aparecen inestabilidades t�rmicas ("thermal pulses").
Del an�lisis de los fen6menos de transporte convectivo que
tienen lugar, concluye que el modelo de difusi6n no es via­
ble en su estado actual. Su critica puede resumirse en dos
puntos: el mecanismo de difusi6n obliga a que las estrellas
de carbono ricas en litio sean la regla en lugar de la excep­
ci6n; las elevadas temperaturas que son necesarias en el fon­
do de la envoltura convectiva para tener la abundancia re­
querida de litio� implican que el 160 y el 120 se destruyen
pr�cticamente a la misma velocidad (con lo que las estrellas
de carbono pierden su principal caracteristica) y además,
el 3He tambi�n es destruido por lo que no se puede produ-
cir 7Li• Por otra parte, packzynski y Tremaine (1977), estu­
diando la evoluci6n de estrellas de carbono del tipo eH en­
cuentran que s610 un diez por ciento del material situado
entre las capas de combusti6n se mezcla con la envoltura.
otra fuente de incerteza a tener en cuenta es el ran­
go de masas estelares para el que cabe esperar que una gi­
gante presente enriquecimiento en litio: el limite inferior
de masa para la mezcla de la envoltura con la capa de hidr6-
--
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geno es de 3-5 M(i (Cameron y Fowler 1971 y Scalo, Despain y
Ulrich 1973); para su mecanismo alternativo, SC810, Despain
y Ulrich dan un muy incierto limite inferior de 1.5 M@, el
cual est� en contradicci6n con el dado por Uus (1973), de
� 5 Me. Por otra parte, Sweigart y Gross (1976) no encuentran
el mecanismo "hot-bottom" en su modelo de 3.5 M • Aunque se
e
argumenta que las estrellas ricas en litio tienen más carac-
ter!sticas de estrellas j6venes que las normales, Catchpole
y Feast (1973) señalan que las estrellas SC (entre las cua-
les hay varias que son superricas en litio) no son objetos
masivos. En su articulo de 1971 indican que RZ Sgr, tambi�n
rica en litio, es poco masiva; sin embargo Culver e lanna
--
(1975), que estudian T Sgr, de caracteristicas semejantes
a RZ Sgr, encuentran una masa m �1.5 Me' pero debe tenerse
en cuenta que para fijar ese valor suponen la validez del
modelo de dilusi6n convectiva.
Se conoce como ciclo CNO caliente la cadena de reac-
ciones que se producen cuando la combusti6n del hidr6geno
tiene lugar a temperaturas superiores a los cien millones
de grados, en el interior de estrellas muy masivas, por ejem-
plo. En estas condiciones, Audouze (1973) comprueba que las
reacciones inducidas por protones y particulas c{ son m�s
41
r�pidas que las desintegraciones � y que, en consecuencia,
la cadena de reacciones difiere de las del ciclo CNO normal;
as1 explica la producci6n de is6topos no comunes del carbono,
nitr6geno y oxigeno, como son los l3c, l5N, 170 y 180• Ar-
nould y N�rgaard (1975) encuentran que los neutrones produ-
cidos en algunas de las reacciones de este proceso, como las
14 14 13
. 13 .C(p,n) N 6 C(p,n) N, para un deterIDlnado rango de tem-
peraturas y densidades, reaccionan con los protones de for­
ma casi instant�nea, pudiéndose sintetizar finalmente 7Li
y/o 7Be, según cuá L sea la cadena de reacciones: n(p, O' )D,
D(p, � ) 3He, etc ••• (cadenas ppII y ppIII).
Starrfield, Sparks y Truran (1976), en sus modelos
de explosi6n de novas, interpretam dichos sucesos como el
resultado de la combusti6n termonuclear de la envoltura ex-
terna de hidr6geno en las enanas hlancas·de carbono yorl-J
geno. Puesto que esas reacciones se desarrollan en forma de
alud térmico ("thermal runaway"), se alcanzan temperaturas
del orden de 1.5xl08 °K, es decir, se dan las condiciones
necesarias para que tenga lugar el ciclo CNO caliente y por
consiguiente, se produzca 7Li• Starrfield et al. (1978) es-
tudian el proceso y concluyen que pueden obtenerse abundan-
cias importantes de litio, aunque no consiguen establecer
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una abundancia media del 7Li expulsado en cada suceso. Ellos
mismos exponen algunos argumentos por los que no es posible
concluir, de momento, que este mecanismo d� una contribu­
ci6n importante a la abundancia gal�ctica del litio: no se
COnocen las masas estelares que pueden dar lugar a ese fen6-
meno (sistemas binarios o estrellas aisladas), se sabe poco
sobre las hltimas fases evolutivas de los posibles candida­
tos y tampoco se puede establecer la cantidad de 7Li produ­
cida, pues �sta depende críticamente de las condiciones de
la explosi6n. Por otro lado, Reeves (1973), a partir de con­
sideraciones generales sobre los mecanismos de detonaci6n de­
duce que la energla cin�tica media por nucle6n es baja y que
en consecuencia no pueden producirse cantidades importantes
de litio.
Resultados similares obtuvieron Weaver y Chapline
(1974) al calcular la energla por nucle6n en las ondas de
choque producidas en las explosiones de supernova (Colgate
1974), en las que se supcnf.a podrian producirse deuterio y
elementos ligeros por reacciones de astillado (Epstein et
al. 1974).
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Nucleosfntesis primordial. Nucleosfntesis pregal�ctica.
No se discutir� aqui si el "big bang" es el modelo
m�s adecuado para representar las primeras etapas del Uni­
verso. Sin embargo, su elecci6n es la más razonable, puesto
que consigue interpretar mejor que cualquier otro modelo la
mayor parte de los �en6menos cosmo16gicos observados: la ra­
diaci6n residual de cuerpo negro, su isotrop1a, la abundan­
cia y la homogeneidad en la distribuci6n del helio en el Uni­
verso, la recesi6n de las galaxias y la abundancia del deu­
terio. En otros puntos el modelo es menos satis�actorio (ver
Burbidge 1969), pero posee una gran ventaja pr�ctica: per­
mite el análisis cuantitativo del proceso dejando pocos pa­
rámetros libres, -que incluso pueden reducirse a uno solo: la
densidad bari6niea del Universo (Wagoner 1973 y los comenta­
rios de Reeves et al. 1973).
El primer trabajo sobre la nucleos1ntesis en el "big
bangll �ue el de Alpher, Bethe y Gamow (1948), habiéndose pu­
blicado con posterioridad numerosos trabajos sobre la cues­
ti6n. Hay que destacar los de Wagoner, Fowler y Hoyle (1967),
Partridge (1969) y Wagoner (loe. Cit.). La densidad es el
principal par�metro de estos modelos y, como suele suceder,
su valor no es conocido con precisi6n. Shapiro (1971), a
partir de estimaciones de la materia visible en las galaxias,
establece un límite inf'erior J¿ 5xlO-3'2 gr./cm3 y Sandáge
(1961) obtiene una cota superior f� 10-29 gr./cm3• En este
intervalo de densidades el helio presenta una abundancia
casi constante, mientras que D, 3He y 7Li suf'ren variacio­
nes de varios 6rdenes de magnitud en sus abundancias, e in­
cluso pueden llegar a no producirse. Una estimaci6n de f se
obtiene a partir de la abundancia actual de D si se supone
que este elemento no se sintetiza en procesos estelares. Co­
rrigiendo su abundancia de los ef'ectos de la astraci6n es­
telar, se tiene que la f'racci6n inicial de deuterio en masa,
est� comprendida entre 2:x: 10-5 y 2xlO-4, lo cual implica una
densidad de 2-3xlO-3l gr./cm3 varias veces superior a la den­
sidad de materia visible (problema de Zwicky de la "masa
oculta"), pero menor que la densidad critica para "cerrar"
el Universo.
Si se supone que el "big bang" produce una abundan­
cia de litio acorde con las abundancias iniciales de D y 3He
necesarias para dar cuenta de las abundancias iniciales de
estos elementos, se tiene que únicamente un ocho por ciento
del litio actual es de procedencia primigenia, es decir que,
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este mecanismo no puede explicar la abundancia actual de li-
tio. Cierto es que si se considerara una abundancia primige-
Dia mayor, se podria ajustar mejor la abundancia actual del
7LI, pero ello seria a costa de desajustar completamente las
abundancias del D y del 3He• Quirk y Tinsley (1973) adoptan
para su modelo una abundancia X7(O) = 3.5xlO-lO (que no es-
t� de acuerdo con las correspondientes abundancias primige-
Dias de D y 3He que consideran). Debe mencionarse finalmente
que Reeves (1974 y referencias) obtiene mayores abundancias
de litio en el "big bang" modificando las hip6tesis (en par-
ticular, considera modelos con número lept6nico no nulO);
--
recientemente, Yang et al. '(1979) han realizado nuevos c�l-
culos de la nucleosintesis primigenia, encontrando una pro-
ducci6n de litio algo mayor que en el modelo estandard, para
el rango de densidades que nos interesa.
Para dar cuenta del contenido metálico de las estre-
llas de la pOblaci6n 11 se han sugerido diversos mecanismos
de nucleosintesis en una fase anterior a la formaui6n de la
Galaxia (o justo reci�n formada �sta). Con ello se pretende
dar cuenta de los elementos pesados que no pueden ser pro-
ducidos en el "big bangll. Truran y Cameron, como ya se ha
comentado, suponen la existencia de una primera generaci6n
'+6
de estrellas masivas (m> 5 M@). La explosi6n de objetos
supermasivos (m) 105 M0) de corta vida es otro de los meca­
nismos pregalácticos propuestos. Wagoner (1969) hace un es-
tudio detallado de estos objetos y obtiene cantidades des-
tacables de D, 3He, 7�i y elementos metálicos, así como una
gran cantidad de '+He. Por ello este modelo se ha presentado
como una alternativa a la nucleos1ntesis en el "big bang"
-
("little bangsll), sin embargo el mismo Wagoner (loe. cit.)
encuentra que s6lo se obtienen buenos resultados si se uti-
lizan valores "ad hoc" , poco realistas, para los parámetros
del modelo, Fricke (1976) concluye la no validez del mismo.
Ledoux (1965) hace un estudio de objetos masivos
(102_ 105 M ) gravitatoriamente inestables. Aunque en lao co-
rrespondiente nucleosíntesis obtiene cantidades apreciables
de 7Li, sus cálculos más bien deben considerarse como esti-
maciones, por la crudeza de las aproximaciones empleadas.
Posteriores mejoras del modelo han sido introducidas por
Nprgaard y Arnould (1975) y N�rgaard y Fricke (1976), los
cuales estiman finalmente la contribuci6n relativa del mo-
delo a la abundancia galáctica del litio como incierta, en
el mejor de los casos (véase también Starrfteld et al.,
1978).
47
El estado de los modelos de nucleosíntesis prega­
l�ctica es poco claro, y a� menos la necesidad de su exis­
tencia, como comenta Reeves (1973): tlDespués de tOdo,la edad
del Universo es lo suficientemente poco conocida como para
que puedan haber existido generaciones de galaxias que ha­
yan enriquecido el gas interga1�ctico, de la misma manera
que las generaciones de estrellas contaminan el gas inter-
eatieLar-" •
Nuc1eosmtesis a alta energia. La teoria ga1act0f:5en�tica.
La composici6n quimica de la radiaci6n c6smica pre­
senta una sobreabundancia de elementos ligeros respecto a
sus valores universales y puesto que estas particu1as pue­
den tener una energia de hasta 1014 MeV., aunque el noventa
y nueve por cien están en el rango 102_106 MeV. (Osborne
1977), se tiene el marco astrofisico adecuado para situar
las reacciones de astillado a alta energia. Este modelo de
síntesis del litio, berilio y boro recibe el nombre de ga-
1actogen�tico, por ser un proceso a escala ga1�ctica y como
contraposici6n al modelo autogenético que sit�a la sintesis
de estos elementos en estrellas especificas.
Se supone que las particulas de los rayos c6smicos
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provienen �, y son acelerados en las supernovas (ver los
trabajos te6ricos de Scott y Chevalier, 1975 y de Chevalier
et al.) 1976), que tienden a desplazarse según las lineas
de flujo del campo magnético gal�ctico y que tienen una cier-
ta probabilidad de escapar al llegar al borde de la Galaxia
(este es el modelo de la "caja agujereada", 1l1eaky box" ,
una de cuyas �ltimas aplicaciones es el trabajo de Ormes y
Freier 1978). Durante su traves1a gal�ctica estas part1cu-
las pueden ser frenadas, aceleradas, o dar lugar a reaccio-
nes de astillado con los n�cleos de la materia interestelar,
produciendo elementos ligeros. Los trabajos m�s detallados
sobre nucleos1ntesis de estos elementos son los de Meneguz-
-
zi et al. (1971) y Mitler (1972). Sus resultados son muy
semejantes entre si (difiere s6lo entre 100 MeV. y 1 GeV.,
pues consideran distintas secciones eficaces para las reac-
ciones de astillado) y consiguen dar cuenta de las actuales
abundancias de 6Li, 9Be y 10B. El 11B es incorrecto por un
factor dos y el 7Li es un orden de magnitud menor que el
valor observado. Audouze et al. (1976) introducen un flujo
de rayos c6smicos de baja energ1a, no observados pero de in-
tensidad compat;ible con el calentamiento que producirian en
la materia interestelar, pero tampoco consiguen ajustar la
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proporci6n isot6pica del litio y s6lo en el caso de consi­
derar una longitud de escape, A e < 3 gr/cm�, pueden ob­
tenerse valores grandes para las proporciones 7Li/6Li y
Li/Be (t�ngase en cuenta que Meneguzzi et al. consideran�e
igual a 6.3 para ajustar correctamente la abundancia de 9Be).
Los valores típicos del ritmo de producci6n de ele-
mentos ligeros que se obtienene en la hipótesis galactoge-
n�tica pueden verse en el capí4ulo 4. Truran (1973) critic6
varios aspectos del modelo: no tiene en cuenta la variaci6n
de la intensidad de los rayos c6smicos dl�ante la historia
de la Galaxia, ni tampoco los cambios de composici6n en el
medio interestelar, o la destrucci6n de los elementos lige-
ros por astraci6n. Todos estos puntos sí se tienen en cuen-
ta en el c�lculo de la producci6n de elementos ligeros en la
RCG en nuestros modelos numéricos (yen parte en el modelo
analítico).
Nucleos1ntesis a baja energía. Gigantes rojas y su�ernovas.
Las dificultades e incertezas que se presentan en la
hip6tesis termonuclear inducen a considerar las reacciones
de astillado a baja energía como el mecanismo id6neo para
dar cuenta de las abundancias de litio en algunas gigantes
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rojas. Este proceso ha sido estudiado por Canal, Isern y Sa-
na�uja (1975b y 1977) utilizando los modelos de atm6sferas
para estrellas de carbono de Tsuji (1964) y de Querci y Quer-
ci (1976); para cada modelo se ha calculado la producci6n de
litio en funci6n del flujo de partículas suprat�rmicas, y
en la tabla III se presentan los resultados obtenidos para
Tabla III

















































































Li/H caso A: 1.1 E-7; caso B: 7.3 E-S
Abundancia de litio producida en diversas capas de un mode-
lo de atm6sfera para un flujo de 1025 part./cm�/seg./MeV
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una de esas atmósferas y para un flujo de partículas que d�
cuenta de una abundancia Li/E del orden de la observada en
las estrellas superricas en litio.
La profundidad óptica considerada es la estandard,
o sea la correspondiente a una longitud de onda de A 8800 �,
y se consideran dos casos distintos según se suponga que las
partículas son inyectadas en las capas superficiales hacia el
interior (caso A) o viceversa (caso B). Las dos �ltimas co­
lumnas dan la contribuci6n de cada capa a la producción del
litio pues debe tenerse en cuenta que en las capas superfi­
ciales la densidad es menor. Los modelos de atm6sferas utili­
zados abarcan un rango de temperaturas efectivas entre 2600
y 3800 °K Y diversos valores de la gravedad, entre 0.1 y 10
(unidades cgs.), comprob�ndose que los resultados son bastan­
te independientes del modelo utilizado.
Las atm6sferas empleadas son modelos est�ticos, pues
no tienen en cuenta la p�rdida de masa por viento estelar,
que en las gigantes puede ser importante; la figura 11 es un
compendio de los ritmos de pérdida de masa (en M®/año) que
se dan en estrellas de la secuencia principal -yen gigantes
(tomado de De Loore 1976). Comparando esta gr�fica con la IV,
se ve que las estrellas de carbono y S presentar�n ritmos de
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Ritmo de p�rdida de masa por viento, estelar en di­
sas etapas de la evoluci6n (en M€J/ año).
Figura 11
masas "medá.anaa" (N 7 Me¡). Canal, Isern y Sanahuja (loe. c í t , )
demuestran que para un ritmo de pérdida de masa de 0.1-0.01
gr./cm�/año, las gigantes expulsar�n la masa de sus capas
externas en un periodo de 104_105 años. La situaci6n m�s fa-
vorable se da cuando la inyecci6n de particulas supratérmicas
tiene lugar en las capas profundas de la atm6sfera y la p�r-
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dida de masa deja al descubierto la zona donde se forma el
doblete A 6708 j del litio neutro, que es la raya que se
observa.
Tambi�n se ha analizado los efectos de la convecci6n
en la diluci6n y destrucci6n del litio, pero los modelos de
atm6sferas para gigantes frías no incluyen la convecci6n en
las capas más externas, debido a que el transporte de ener­
gía por convecci6n es despreciable. Sin embargo, puede exis­
tir una zona convectiva (debida por ejemplo a la disociaci6n
del hidr6geno molecular) que enlace con la capa convectiva
originada por la ionizaci6n del 'hidr6geno, y por consi�uiente
el litio sería transportado hacia la envoltura, diluy�ndose
en ella, y si la temperatura en su base es suficiente, será
incluso destruido. En varios modelos de Auman (1969) se ob­
serva una separaci6n suficiente entre las dos capas convec­
tivas (suficiente signifiCa que entre las dos capas existen
varias alturas patr6n de la escala de presiones) para difi­
cultar la mezcla del material y, por consiguiente, la dilu­
ci6n y destrucci6n del litio. En las capas superficiales de
las atm6sferas cuyas temperaturas son del orden de 2000 a
2500 °K, prácticamente todo el hidr6geno está en forma mo­
lecular, apareciendo la correspondiente zona convectiva en
los modelos con temperatura efectiva de 3000 a 3500 °K, en
los que la capa est� separada de la zona de ionizaci6n del
hidr6geno.
La convecci6n impone considerables restricciones a
este modelo, pero puede considerarse viable mientras el rit-
mo de pérdida de masa no sea superior a 10-7 M laño. Una
@
confirmaci6n definitiva del origen autogénico del litio en
estas estrellas lo daria la observaci6n del 6Li, que no a:pa-
receria si el litio fuese de origen termonuclear. Kilston
(1975) da cuenta de él en algunos de sus espectros sintéti-
cos, pero todos ellos se refieren a envolturas est�ticas. Wa­
llerstein (1977) observa en y CVn una abundancia de 6Li del
diez :por ciento (con un margen de error de tlO). Es ésta
una estrella rica en litio, aunque no superrica, y esta abun-
dancia es explicada satisfactoriamente en el marco del mo-
delo descrito por Canal, 1sern y Sanahuja (1978), pues el
ritmo de :pérdida de masa en esa estrella es pequeño.
La formaci6n de atomos de litio en reacciones de
astillado por particu1as supratérmicas es un proceso de ba-
jo rendimienro energético. En 1970, Ryter et al. encontra-
ron que el proceso era energéticamente prohibitivo, pero la
introducci6n de las reacciones c(+c{ :permiti6 rebajar los
requerimientos energéticos en dos 6rdenes de magnitud (Ca-
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se da -'Y\., , energia necesaria para producir un átiomo de litio,
en f��ci6n de la temperatura del pIasna (en KeV ) donde se
producen las reacciones de astillado, de la energia de cor­
te y del exponente del espectro de particulas supratérmicas.
La linea señalada 111 erg 11, es la máxima energia que se pue­
de atribuir al proceso si se supone un origen local autoge­
nético del litio, por ejemplo, en estrellas pre-secuencia
principal, donde la mayor parte de la energia es de origen
graviatorio (Canal, Isem y Sanahuja loe. cit.). Como puede
verse, para que sea posible la producci6n de elementos lige­
ros es necesario que el plasma sea caliente (E� 10 KeV ), lo
cual puede ser provocado por las mismas particulas s�prat�r­
micas. Schatzman (1969) investiga el mecanismo de calenta­
miento, encontrando que un fuerte flujo de particulas calien­
ta el gas a temperaturas elevadas en un tiempo menor que, el
de deceleraci6n de las propias partículas suprat�rmicas.
Aplicando estos resultados a las gigantes rojas se
obtiene que la energía necesaria para producir una abundan­
cia Li/H tv 10-7 en un modelo estático es, en cualquier caso,
menor que una centésima de la luminosidad fotosférica de la
estrella y teniendo en cuenta, además, que durante la fase
de combusti6n en doble capa las inestabilidades térmicas pro­
ducen importantes aumentos en la l��inosidad (hasta dos 6rde-
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nes de magnitud), es muy razonable suponer que una pequeña
parte de esa energía revierte en la aceleraci6n de parti-
culas suprat�rmicas durante los reajustes mec�nicos de la
estructura de la estrella tras la pulsac�6n t�rmica (v�anse
los modelos de Iben loc. cit., y de Gingold 1975, para 7 y
2 M respectivamente).
<i
Los restos de supernovas constituyen un 'marco ade-
cuado para las reacciones de astillado , pues la densidad
del plasma es baja y las particulas más energ�ticas pueden
colisionar con los �tomos de elementos de masa media existen-
tes o reci�n formados en la eJI)losi6n. Las restricciones bási-
cas del modelo se refieren una vez más a la existencia de la
energía necesaria para que puedan producirse los is6topos de
los elementos ligeros. La energía que se requiere para pro-
ducir el litio existente (nos referiremos a �l por ser el más
abundante de los elementos ligeros) será el producto de"Y'L,
energía que se precisa para producir cada �tomo, por el n�­
mero de �tomos. Tomando una abundancia universal de 10-9, la
energía necesaria para la formaci6n de todos los átomos de
litio de la Galaxia ser� E�.'1\.... 1059 ergs ; La energia dis-
ponible será la energia media de las explosiones de superno-
va, multiplicada por la frecuencia de �stas y por la edad de
la Galaxia. Tomando una frecuencia de 1/15 sup./año (Tamman
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1977) y la edad de la Galaxia igual a 1.4xl010años, la ener­
gia disponible es del orden de 9xl059 ergs. Comparando estos
dos valores y tomando 1\. de la Figura III se deduce que la
producci6n de elementos ligeros es factible si la tempera-
tura del plasma es mayor o igual que 10 KeV; de lo contrario
el proceso es energ�ticamente prohibitivo.
En un c�lculo local se llega a � resultado similar:
si se supone que una estrella de5M@ es representativa de
una futura supernova, al estallar, esa estrella expulsar� co-
mo mínimo una masa solar de materia, pues se considera que
habrá un remanente de 1.4 M ya que se han perdido previa­€)
mente 2.5 M€) por viento estelar (ver Labay y Sanahuja, 1977).
Si se supone que debe obtenerse una abundancia Li/H� 10-9 se
tendrán que sintetizar 1048 átomos de litio y la energ1a ne-
cesaria para ello será el producto de ese número por�, cuyo
valor se toma de la Figura 111 o de Canal, Isern y Sanahuja
(1975). Seg6n la temperatura del plasma sea 1, 10 o 100 KeV,
la 1't. vale 48, 7.75 6 0.09 ergs, respectivamente, con lo
que la energ1a total necesaria será de 4.Sxl049, 7.8xl048 y
9xl046 ergs eh cada caso. Comparando estos valores con los
1051 ergs que se generan, por término medio, en una explosi6n
se supernova, se concluye que únicamente si el plasma está
caliente se puede tener la energia necesaria para que exis-
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tan reacciones de astillado, pues debe considerarse que úni­
camente una pequeña parte de la energia producida se invier­
te en la aceleraci6n de particulas (una cent�sima parte es
una fracci6n razonable). Pueden considerarse irradiaciones
superiores que permiten obtener mayores abundancias de li­
tio; para una��lo22, por ejemplo, se obtiene una abundan­
cia Li/H N 10-7 , pero entonces debe considerarse que la frac­
ci6n de masa irradiada es menor.
Pareci�os problemas energ�ticos se dan en el modelo
propuesto por Clayton y Dwek (1976) sobre la producci6n de
7Li por reacciones �+D( en las regiones circundantes a los.
púlsares recién formados. Aunque el modelo es coherente, la
energia necesaria para que se desarrollen las reacciones de




Adem�s de comentar las abundancias de los elementos
ligeros, se reseñar�n las del D, 3He y algunos elementos
met�licos que se incluyen en los modelos. Todas las abun­
dancias est�n dadas en número de �tomos respecto al hidr6-
geno. Tambi�n se comentan las caracteristicas más importan­
tes de las estrellas de carbono y del tipo S, superricas y
ricas en litio.
Las abundancias del Li, Be y B.
Al presentar los elementos ligeros abundancias muy
bajas, s6lo se pueden analizar en los espectros sus rayas
de resonancia. Unicamente el LiI y el BeII presentan alguna
raya en la regi6n visible, la del BeII suele ser de dificil
observaci6n por estar cerca del ultravioleta y en un regi6n
del espectro muy pOblada. A pesar de ello, se ha determinado
la abundancia del litio en numerosas estrellas de todos los
tipos y clases, el berilo se ha observado en m�s de un cen­
tenar de objetos, mientras que del boro hay pocos datos,
pues s6lo se ha empezado a tener valores de su abundancia
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en las estrellas cuando se ha dispuesto de observaciones
fuera de la atm6sfera usando sat�lites, como el Cop�rnicus,
que trabajan en la regi6n ultravioleta del espectro.
Las observaciones de elementos ligeros conciernen
fundamentalmente a la materia interestelar y a muestras de
meteoritos. Se considera que las abundancias observadas en
estrellas j6venes son m�s indicativas del contenido univer­
sal de estos elementos, ya que los datos de los meteoritos
presentan el problema del fraccionamiento quimico, los del
medio interestelar el de la formaci6n de granos y las obser­
vaciones de estrellas en fase evolutiva avanzada, el proble­
ma de la mezcla convecti�a con el interior, la cual destruye
los elementos ligeros que hay en la superficie
- El litio
Bonsack y Greenstein (1960) y Bonsack (1961) obser­
varon el Li en estrellas j6venes del tipo T Tauri, encontran­
do una abundancia de 5xlO-lO; puesto que estas estrellas
pasan por una fase de gran actividad eruptiva, se sugiri6
que el litio era producido por reacciones de astillado en la
superficie. Apoyaría esta hip6tesis el hecho de gue en la
nebulosa circundante la abundancia de este elemento era un
orden de magnitud menor que en la estrella. Sin embargo Her-
62
big (1966) comprob6 que en FU Orionis (objeto considerado
m�s joven que las T Tauri) la raya del litio era muy inten-
sa y dedujo una abundancia de 10-9• Ello indicaba una forma-
ci6n de litio previa a que la estrella pasase por la fase
T Tauri y por lo tanto que, o bien este elemento era de ori­
gen gal�ctico, o bien que la sintesis autogen�tica tenia lu­
gar mucho antes de la llegada de la estrella a la secuencia
principal. Los resultados de Zappala (1972) abundan en la
primera posibilidad, pues observando estrellas j6venes de las
Híades, Pl�yades y Pesebre, obtuvo abundancias del orden de
10-9 (sin embargo, Catchpole en 1971, había observado en la
regi6n de Scorpio-Centauro una estrella del tipo KOVe, con
Li/H = 6.3xlO-10, valor menor que el de Zappala).
La abundancia de litio en el Sol se estima en 10-11
(Grevesse, 1978 y Engvold et al., 1970), con una proporci6n
7Li/6Li � 10 (Wa11erstein y Conti, 1969). Para el sistema so­
lar, el c�lculo de la abundancia de litio en los meteoritos
da un valor de 1.5xlO-9 y una proporci6n isot6pica de 12.6
(Balzinger et al., 1968 y Nichiporuk , 1971), aunque Hichipo­
ruk y Moore (1974) obtienen Li/H = 2xl0-9, valor casi inde­
pendiente del tipo de muestra analizada. Si se comparan las
abundancias en el Sol y en el sistema solar se deduce que el
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litio ha sido destruido en un noventa y nueve por ciento
en la superficie solar con respecto a su abundancia origi-
na L,
Herbig (1965), Danziger y Conti (1966) han observado
el litio en estrellas de la secuencia principal de diversos
campos estelares. Wallerstein y Conti (1968) dan una recopi­
laci6n de estos datos comentando el problema de la diluci6n
del litio en la secuencia principal según el tipo espectral
(ver también Boesgaard 1976b); la abundancia de este elemen­
to varia desde 8.8xlO-lO para estrellas de los tipos FO-F2
hasta 8.8xlO-ll para las G3 y G4, ío que significa que si se
considera la abundancia de las FO como representativa de la
abundancia: original en estas estrellas (dentro del margen
de error coincide con los datos de Zappala), el litio es
destruido en la secuencia principal por convecci6n estelar,
con diversos grados de eficiencia según el tipo de estrella.
eohen (-1972) estudia la relaci6n ?Li/6Li en once estrellas
F y G de la secuencia principal, yen_tres gigantes, sin en­
contrar evidencia de 6Li en diez de ellas y estableciendo
7Li/6Li) 10 en otras tres, aunque con bastante incerteza a
causa de su alta velocidad.
El litio neutro interestelar ha sido detectado por
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Traub y Car1eton (1973) frente a _5 Ophiuchi y en la direc­
ci6n de 55 Cygni por Van den Bout y Grupsmith (1974), obte-
niendo unos valores de 3 y 6xlO-lO respectivamente, o sea,
unas abundancias un orden de magnitud que las del sistema
solar. Esto se atribuye a que el litio interestelar tiende
a formar granos que lo hacen inobservable; Traub y Carleton
determinan una proporci6n 6Li/7Li <0.14, lo cual es consis-
tente con la abtmdancia en los meteoritos. Recientemente,
Van den Bout et al. (1978) han encontrado 7Li/H = 1.2xlO-lO
frente a 5' Persei y E Auriga e , con unas cotas para la pro-
porci6n isot6pica 6Lij7Li de 0.05 y 0.1, respectivamente.
Gham y Hultqvist (1972) y Warner (1973) han deter-
minado el litio en gigantes K y M, obteniendo valores en el
rango de 5xlO-13 a 10-10, lo cual indica que tambi�n existe
diluci6n de este elemento en la fase gigante. Sin embargo,
en diversas estrellas de carbono y S se han observado abun­
dancias tan altas como 10-9 (estrellas superricas) y en bas-
tantes otras se presentan cantidades importantes de Li, no
tan elevadas, pero si un orden de magnitud mayor que la abun-
dancia c6smica (estrellas ricas). El contenido preciso de li-
tio en estas estrellas es dificil de calcular, pues su tem-
peratura efectiva no se conoce con exactitud y al ser tan
frias existen muchas fuentes moleculares de opacidad, por lo
-.
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que su espectro est� mucho m�s pOblado que el de las estre­
llas M equivalentes; sin embargo-la raya del LiI es lo sufi­
cientemente fuerte como para no poder negarse la existencia
de este elemento en las atm6sferas de esas estrellas. Cohen
(1974), en un estudio comparativo, confirma la existencia
real de estas abundancias. Wallerstein (1977) encuentra en
y CVn una abundancia de 6Li del 10% (-tlO), lo cual se puede
interpretar como una producci6n local por reacciones de as­
tillado.
Sneden et al. (1978) han analizado el contenido en
litio de la estrella HR6766, que es del tipo "banda G-débil"
("weak G-band"), encontrando una abundancia 7Li/H = 2xlO�13
y'posiblemente 6Li, cuya existencia no puede afirmarse cate­
g6ricamente por estar su doblete enmascarado por una raya del
7Li y otra no muy estudiada del VI.
- El berilio
El berilio ha sido observado en las Híades por Boes­
gaard, Heacox y Conti (1977) para seis estrellas enanas del
tipo F y cuatro gigantes, encontrándose unas abundancias me­
dias de 10-11 y 3.lxlO-13, respectivamente. Estos valores
coinciden con los calculados por Boesgaard (1976a) para un
campo de 38 estrellas de los tipos F y G •.El resultado más
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interesante de estas observaciones es que no se encuentra
dependencia entre la abundancia de este elemento y la tem­
peratura efectiva o tipo espectral, en contra de la hip6te­
sis de enriquecimiento en berilio en las estrellas F hacia
las G (ver Boesgaard 1976b). Boesgaard (1974) observa en Vega
un contenido de 10-11 y Dravins y Hultqvist (1977) obtienen
en� Cen A una abundancia de 2.5xlO-ll• Boesgaard y Heacox
(1978) acotan la abundancia de berilio en una decena de es­
trellas A y B con valores acordes a los de o( Cen k y Vega.
En el Sol, Grevesse (1974) y Cmielewski et al. (1976)
obtienen una abundancia en torno a 1.4XlO-ll, valor muy ajus­
tado a las abundancias calculadas por Boesgaard para otras
estrellas G. Al igual que con el litio, las abundancias me­
teoriticas del berilio son casi independientes de la proce­
dencia de la muestra. Eisentraut et al. (1975) y Quandt y
H·err (1975) dan un valor de (3.6 ± 1.3)xlO-ll; comparando
estos valores se puede deducir que el berilio prácticamente
no ha sufrido astraci6n en la superficie del Sol.
Del contenido interestelar <le este elemento s610
existen cotas superiores calculadas por Boesgaard (1974):
< 5xlO-ll y Monon (1974): (6.8xlO-ll•
- El boro
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Para el boro solar, Hall y Engvold (1975) obtienen
un límite superior de 1.2xlO-ll, mientras que Kh�l et al.
(1977) dan 4xlO-lO con una incertezadeun factor dos. La
ab�mdancia de boro en los meteoritos es uno de los puntos ac-
tuales de controversia, pues al ser un elemento volátil sus
compuestos sufren fraccionamiento químico durante y despu�s
de la formaci6n del sistema solar. Así Baedecker et al.
(1971) obtienen una abundancia entre 3 y 6xlO-9 en las con-
dritas carbonáceas, mientras que en las enstatitas encuentran
un contenido entre 2 y 5xlO-lO• Weller et al. (1977 y 1978)
para los meteoritos del primer tipo obtienen una abundancia
-10de boro entre 2 y 5xlO y determinan en cualquier caso,
una relaci6n isot6pica de llB/lGB igual a cuatro.
El boro estelar es de observaci6n difícil, por lo que
el margen de error en la determinaci6n de su abundancia sue-
le ser importante. Boesgaard (1974) calcula en Vega una abun­
dancia de 10-10, mientras que Praderie et al. (1977) dan
para la misma estrella un valor de 1.5xlO-lO(salvo tm factor
dos). Asimismo, estos últimos observan en Sirio una abtmdan­
cia de 5xlO-12• En un estudio de dieciseis estrellas de los
tipos A Y B, Boesgaard y Heacox (loe. cit.) encuentran una
abundancia media de boro de 1.4xlO-lO ( con un error del 60%),
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no hallando ninguna dependencia entre la abundancia y la
temperatura efectiva de cada estrella.
Iv10rton, Smith y Stecher (1974), con el satélite 00-
pernicus, determinan frente a � Oph una cota superior de
7.6xlO-ll para el B interestelar. Un resultado semejante se
obtiene en la direcci6n de 5 Ori, pero frente a � Per Morton
(1973), obtiéne un limite m�ximo de 8xlO-lO• Estos resulta-
dos han sido analizados por Audouze, Lequeux y Reeves (1973),
quienes establecen una cota m�xima de la abundancia interes­
telar de boro de 2xlO-9•
Reeves y Meyer (1978) en la m�s reciente puesta al
dia de las abundancias universales de los elementos ligeros,
establecen los valores de la tabla IV, con un factor dos de
incertidumbre en las abundancias relativas.
Tabla IV
Abundancias c6smicas del Li, Be y B
Li/H Be/H B/H
1.4xlO-1l 2.xlO-lO 12.6 4.0 0.2 14.3
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Las estrellas superricas y ricas en litio.
La abundancia de litio se acosttmbra a calcular com-
parando la intensidad de la raya A6707 del LiI con la de la
A 6.573 del Cal o con las rayas del doblete del Na (>'5590-
5596). Por ello al estudiar las estrellas de carbono, Torres-
-
Peimbert y Wallerstein (1969) definen un indice que depende
de esas intensidades para dar cuenta del contenido de litio
en tales estrellas. El valor de n es 5 para las estrellas
superricas, 3 para las ricas (las dos rayas tienen la misma
--
intensidad) y O para aquellas en cuyo espectro no está pre-
sente esa raya y que por lo tanto tienen un contenido de
Li/H <3xlO-12• Boesgaard (1970) realiza una divisi6n an�lo-
ga entre las estrellas S: las pobres, con un contenido de
litio f; 5xlO-12, las ricas, con Li/H � 2xlO--lO, y las super­
ricas con una abundancia de litio mayor que 3xlO-8• Los da-
tos de observaci6n sin reseña se refieren al trabajo de Wa-
llerstein y Conti (1969) o al de Torres-Peimbert y Wallers-
tein (loe. cit.), que resumen las características conocidas
de esas estrellas hasta dicho año. Asimismo las estimaciones
de masas, radios y distancias sin referencia están tomadas
del trabajo de Bergat, Sibille y Lunel (1978).
- Estrellas superricas
70
WZ Cas y VJX Cyg (HD 224S55 y HD 19336S) son los ejem-
pIares más significativos entre las estrellas de carbono su-
perricas en litio. WZ Cas, descubierta por McKellar en 1940,
es una C9,1 � pr-eaerrta una relaci6n Li/Ca f'IJ 104 veces mayor
que la solar, lo cual implica una abundancia Li/H � SxlO-S
según Wallerstein y Conti. Sin embargo, Hirai (1969) calcula
el cociente Li/Na� J..8xlO-2 (acorde con la estimaci6n de Spit-
zer, 1949) Y al encontrar una sobreabundancia de Na, deduce
una abundancia de litio 3Xl05 veces mayor que la abundancia
en el 801. 8e le estima un radio fotosférico de 220 R�, una
Mbol� -3, una distancia mfnima de 114 pc (siendo el valor
m�s probable de 230) y una temperatura efectiva de 2560 °K.
WX Cyg y T Ara son dos estrellas semejantes a la anterior.
T Ara ha sido estudiada por Feast (1954) y VJX Cyg fue clasi-
ficada como superrica por Sandford (1950). WX Cyg es una Cs
con Tef.= 2400 °K Y una re1aci6n 10g(Li/Na) = -1.3 (Fujita
1970).
T Sgr es una estrella 85,S descubierta por Keenan en
1967 y clasificada por Boesgaard (1970) como superrica; la
anchura equivalente de la raya del litio es de 1.5 R (mien-
tras que para una S tipica es �0.5 R), lo cual implica una
relaci6n Li/Ca = 10-2 y por consiguiente una abundancia en
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litio de 5xlO-8• Culver e Iauna (1975) estiman una masa,
ID � 1.5 M Y 11 = -2.4 (:t0.4). Feast, Gatchpolé y Glass (1976)'" G v
confirman ese valor de la masa y dan Ivlbol = -5.8.
Henize 166 fue clasificada como estrella CS (es de-
cir, de caracteristicas intermedias entre los tipos C y S)
por Catchpole y Feast (1971); la raya del LiI tiene una an-
chura equivalente de 3 R, con una proporci6n Li/Ca»1, lo
que la sitúa junto a T Sgr, en el grupo de las superricas.
Su magnitud visual absoluta es de -2, sugiriendo que es una
estrella de masa intermedia. Case 261 (VX Aql) , observada
por Warner y Dean (1970), presenta una anchura equivalente
de 4 R y es del tipo SC con caracteristicas semejantes a
Henize 166.
En 1976, Catchpole y Feast descubrieron en "tcarinae
dos estrellas S clasificables en este grupo: RZ Sgr y TT9.
RZ Sgr es una estrella variable de masa pequeña cón una pro-
porci6n 10g(Li/Ca) = -3.6, lo que implica una abundancia
Li/H = 10-9 (suponiendo una abundancia solar para el Ca, ya
que nada 10 desmiente). Esto la clasifica entre las ricas y
las superricas, aunque sus descubridores la asignan provi-
sionalmente a este grupo, hasta un mejor análisis a alta dis-
persi6n. TT9 presenta una anchura equivalente de 1.5 j, pero
---
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no se dispone de datos cuantitativos acerca de su abundancia
en Li, aun�ue puede afirmarse que es alta y semejante a la
de RZ Sgr; Feast, Catchpole y Glass (loc. cit.) creen que
se trata de un objeto masivo perteneciente a la poblaci6n 1
con una Mv = -1.1 Y Mbol = -5.3.
- Estrellas ricas
En este grupo existen bastantes estrellas, pero de
la mayoria se desconoce casi todo salvo que presentan una
raya LiI intensa. La más significativa y estudiada (también
por otras causas) es Y CVn (HD 119104). Esta es una estrella
o
-C5,4 con una temperatura efectiva de 2700 K y una Mbol = -4.7.
Su abundancia en Li es de 3.5xlO-9 y Wallerstein ha descu­
bierto en ella indicos de 6Li• Su radio fotosférico es de
340 Re y la distancia mínima es de 119 pc (valor más proba­
ble 240 pc; esto en lo sucesivo se indicará d(119, 240) pc.
Sin embargo, Kilston (1975) le asigna un radio efectivo de
125 Re atribuyéndole a la estrella una masa "razonable" de
Otras estrellas de carbono son:
R Lep (HD 31996) C7,4; d(137,270) pc; Mbol= -3.71; Rfot.= 58OR0




RY Dra (HD 112559) 04 4; d(133, 270) pc; Mbol= -3.9;,
Rfot. = 290 R . T = 26L�0 °rr· mv0' efe -,
entre 6.1 y 7.1
T Lyr (HD 156074) °6,5; d(124,250) pc; Mbol= -3 .4L�; Rfot.=
260 R@; T f = 2440 0l(e •
O� 4; T f = 2550 °K" . e •
Os 2; d(13S,2S0) pc; Mbol= -3.07; Rfot.::,
---
S Sct (HD 174325)





u Oyg (HD 1936S0)
190 R®; Tef.= -2270 °K; Li/ Na ::
2xlO-4 (Fujita 1970)
FU Ivlon es una estrella SO analizada por Teske con una
magnitud visual absoluta de 8.5 y una relaci6n Li/CaNl, por
lo que queda incluida en el grupo de las ricas. otras estre-
llas del tipo SO o OS pertenecientesa este grupo son Heni-
ze 244, Henize 250, UY Oen, VY Aps, LQ Ara, GP Ori, Oase 598
y R Ori, cuya magnitud visual oscila entre 8 y 9.
IvIenci6n aparte debe hacerse de R OrB y RY Sgr, que
son estrellas HdO, es decir estrellas calientes de carbono
deficientes en hidr6geno (ver Boyarchuk 1971). R OrB fue
analizada por Keenan y Greenstein en 1964, tiene una tem­
peratura efectiva de 6000 °K Y �m contenido Li/H de 4xlO-9.
---
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RY Sgr es una estrella del mismo tipo con caracteristicas y
--
contenido en litio similares a R CrB.
otras estrellas de carbono en las que está presente
la raya del litio, aunque con menor intensidad que la del Ca,
y que han sido bastante estudiadas son: UU Aur, V Hya, RX Sct
y V460 Cyg (pueden tambi�n añadirse las HD 19557, liD 52432
y nn 182040 de Walle-rstein y Conti).
Caracteristicas generales de las estrellas C y S.
Las estrellas O y S son gigantes rojas cuyo espectro
presenta bandas de elementos que no se dan en las gigantes
normales. Las estrellas de carbono se distinguen especial-
mente por las intensas rayas de C2 y/o GN y OH, Y las del ti-
po S por las rayas de zrO y de LaO. Debido a esas rayas su
clasificaci6n espectral presenta dificultades, viniendo a
ocupar un eje vertical sobre las M en una secuencia del tipo.
M - ME - S - SO - CS - O. Wallerstein (1973) resume las ca-
racteristicas de las estrellas de carbono con T � 3500 °K (ca-
lientes) en las que la raya del Li no existe o es muy d�bi�.
En la gráfica IV (tomada de Boyarchuk 1971) se visualiza la
situaci6n de estas �trellas en el diagrama H-R. Los puntos
negros son estrellas HdO singulares, de las que las R OrB son
un subgrupo. Las estrellas BaII presentan una raya intensa
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Figura IV
de ese elemento en su espectro, pero la abundancia en litio
es muy baja en todos los casos estudiados.
Bartholdi et al. (1972), en una ocultaci6n lunar de
X Oancri (tipo 05,4) obtienen una temperatura efectiva de
2500 °K Y un radio aproximado de 120 Re; por el mismo m�todo,
Jasker et al. (1973) hallan una Tef.= 3140 °K Y un radio
aproximado de 120 R� para TX Piscium (una 06 2 aunque Fuji-,
ta y Tsuji dan T f = 2890'oX). McGraw y Angel (1974), parae •
una estrella S variable encuentran un radio de 400� 115 RG
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y Te!. = 2055 t 310 °R. Los datos de :B'ujita y Tsuji (1965) y
-
de Bergeat et al. (1978) se integran bastante bien en el es-
tudio de Boyarchuk resumido en la figura IV. Lloyd (1978),
analiza las gigantes rojas variables que hay alrededor del
cúmulo NGC 419 en la Nube Pequeña de Magallanes, encontran-
do una gran cantidad de estrellas de carbono cuya magnitud
visual media es de -2, aunque Crabtree et al. (1976), para
siete estrellas de carbono, posiblemente pertenecientes a
la Gran Nube de Magallanes, obtiene unas magnitudes visua-
les entre -2.7 y 4.6.
Es sabido que las estrellas S son menos abundantes
que las C, y que todas ellas representan del 7 al 10�G del
total de estrellas M (Scalo 1976 y sus referencias). Según
este autor, el número de estrellas superricas en litio es
de un 10% del total de estrellas de carbono y S, deduciendo
una proporci6n estrellas superricas/estrellas M = (O.7-l)x
10-3, lo que implicar1a una densidad de 7-10 estrellas por
KPc3 (tomando como densidad de estrellas M 104/Kpc3). Para
obtener este valor se han supuesto las condiciones más res-
trictivas, pues la estadística de estas estrellas es bastan-
te incompleta. Así se dispone al menos de una cota mnima
de esa proporci6n para poder trabajar; siguiendo esa idea,
se adoptrar-á ese resultado aunque a continuaci6n se discutirán
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argumentos que permitir�n adoptar un valor más elevado.
En su análisis Scalo supone que todas las estrellas
superricas en litio son del tipo e, pues considera que el
número de las S es pequeño frente a aquellas. Este razona­
miento seria correcto si se aceptase una relaci6n 5 a 1 en­
tre ambas clases de objetos, tal como se puede deducir al
comparar la frecuencia de estas estrellas en el catálogo de
Stephenson. Sin embargo, en esé catálogo ambos tipos de es­
trellas no están representados de modo igualmente completo,
pues entre otras causas, la identificaci6n de estrellas S
es más dificil que la de estrellas e. Baumert (1974) compa­
ra las estrellas S y e del catálogo IRe y del catálogo de
Stephenson, encontrando una relaci6n de 3 a 1, que considera
puede ser menor si se toman muestras más brillantes y homo­
g�neas. Wing y Yorka (1977) concluyen que la relaci6n puede
ser incluso menor que 2 a 1, si se incluyen los efectos de
selecci6n. Por otra parte las estrellas superricas en litio
parecen ser más frecuentes en�re las S y las intermedias se
que entre las e (ver Feast 1973 y referencias de observacio­
nes), unido esto a lo expuesto anteriormente daria una fre­
cuencia de estrellas superricas en litio, respecto al núme­
ro total de gigantes M, mayor que 7xlO....L!- (un valor razonable
estaria entre 2 y 5X10-3). También deberia incluirse la con-
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tribuci6n de las estrellas ricas, pues aunque en ellas la
abundancia del litio es menor,sunÚIDero es bastante mayor
que el de las superricas, pudiendo dar una contribuci6n apre-
ciable a la formaci6n del litio interestelar.
Tabla V
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11 Centro ga Láct í.co 2xlO-� (4xlO':"'L¡. Cesarsky et al. 1973
" Cas A y Sgr A <. 7xlO-5 Weinreb 1962
(1.4tO.2)x10-5 Rogersgp. y York 1973
(1.8!0.4)xlO-5 York y Rogerson 1976
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51.3(+1.2,-0.5)x10- Anderson et al. 1978
1.3x10-5 ]1.2xlO-5 Dupree et al. 1977
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B1ack y Dalgarno 1973
{JefferS
et al. 197310-6 - 10-5
Solomon y Wolff 1973
HD en nubes interes-·
telares
DCN en la nebulosa
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Abundancias del D, 3He y algunos elementos met�licos.
La abundancia del D hasta 1960, s610 era conocida
en el agua del mar y en los meteoritos (D/H = 1.6xl0-4).
Para el deuterio estelar s610 se tiene el rango determina-
do por Peimbert y Wallerstein (1965) para nueve estrellas
de la secuencia principal: 3:x:lO-5 < D/H (6xl0-4 y las obser-
vaciones en la materia interestelar se resumen en la tabla V.
Los valores de la columna D/H (salvo el caso uno de
la tabla VI), no son la abundancia directamente observada
de D, sino el valor c6smico de este elemento, que se deduce
de los datos observacionales una vez analizados estos. Un
resumen de dichos datos hasta 1973 puede verse en Reeves
(1974). De las observaciones del D solar es evidente que este
Tabla VI
Observaciones de deuterio en el Sol y sistema solar
Observaci6n D/H Referencia
D Sol < 3.4xlO-6 Epstein y Taylor 1972
D protosolar (2.5tO.l):x:lO-5 Geiss y Reeves 1972
" 1.5(+1.5,-0.7)xlO-5 Black 1972
CH3D en Júpiter (1 - 8)xlO-5 Beer y Taylor 1972
HD " " ( 2 •O! O • 5)xlO
- 5 Tranger et al. 1973
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elemento fue destruido en la materia protosolar, transfor-
m�ndose en 3ne• Los valores de la tabla VI ser�n indicati-
vos de la abundancia de deuterio en el momento de formarse
el sistema solar.
Hay pocos datos con respecto a la abundancia c6smi-
ca del 3ne• Predmore et al. (1971) encuentran en la materia
interestelar 3He/H (5xlO-5• No hay observaciones de 3He en
las estrellas salvo en algún caso peculiar (ver Reeves loc.
cit.) y la principal fuente de informaci6n sobre la abundan-
cia universal del 3He es el viento solar, una vez corregi- .
dos los efectos deb.í.dcs . a .La destrucci6n del D en 3He y de
éste por mézcla debida á la convecci6n. Un limite superior
aceptado de la abundancia protosolar es 3He/H = (2 ± 1)xlO-5•
Black (loc. cit.), independientemente, encuentra en los me-
3 ( ) -5 (teoritos un valor de He/R = 1.5 +1.5,-0.7 xlO suponien-
.-
do H/He = 10).
Las abundancias c6smicas que se adoptar�n de D, 3He
y algunos elementos met�licos que aparecer�n en los modelos,
expuestas en la Tabla VII, est�n tomadas de Cameron (1973) y
_.
de Meyer y Reeves (1977) (primera y segunda fila respectiva-
mente). Las diferencias entre las dos filas son debidas a
que, al contrario que Cameron, Meyer y Reeves consideran las




.Abundancias universales de'D, 3He, C, N, O, Ne, Mg, Si Y Fe
P/H 3:á:e/H C/H N/H O/H Ne/H
'_
1.6xlO-5 1.5XlO-5 3.7xlO-4 1.OxlO-4 6.7xlO-4 9.6xlO-5




sentativas de la primitiva abundancia solar de elementos me-
tálicos; en ese trabajo se dan las referencias más recientes
sobre determinaci6n de la abundancia de elementos met�licos
en los meteoritos, la fotosfera, la corona y el viento sola-
res.
Como se comprueba, la llamada distribuci6n universal
de elementos se obtiene en buena parte a partir de las medi-
ciones del Sol y de los meteoritos. Por ello estos datos
deben ser cuidadosamente analizados para que no aparezcan
problemas, como por ejemplo con el boro (o el Hg, o el In),
el cual debido al fraccionamiento quimico debe considerarse
cincuenta veces más abundante que el valor admitido hasta
1973. otro punto que afecta a los Ilconstructores de galaxiasll
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es el referente a los valores observados de Z (es decir las
-
abundancias de elementos metálicos). Como ya se ha comenta-
do, la evoluci6n galáctica de Z, depende básicamente de las
abundancias de carbono y orlgeno mientras que los valores
observacionales se obtienen en gran parte del estudio com-
parativo con las rayas del Fe. Aunque no es facil hacer ex-
ploraciones extensas de las abundancias met�licas n�divi-
duales", es absolutamente necesario intentarlo para poder
llegar a comprender bien la nucleosintesis y evoluci6n de
los elementos en la Galaxia.
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4.- Evoluci6n de las abundancias de los elementos ligeros:
a;proximaci6n analitica.
Ecuaciones generales.
Para disponer de un modelo analítico manejable, se
supondr� que se oumplen las aproximaciones de reoiclaje y
diluci6n instantáneos, que el nacimiento de estrellas viene
caracterizado por la ley de Schmidt. La Galaxia es un sis-
tema cerrado que inicialmente tiene toda su masa en �orma de
gas. En el capitulo sexto se discutirán las modi�icaciones
que aparecen si no se·veri�ica alguna de estas hip6tesis.
Por tratarse. de un sistema cerrado, la masa total
-.
�Ct) ser� constante: se representar� por M. Se tiene que:







con 1 � n "--2 (4.1)
donde �,. es la vida media del gas �rente al colapso gravi-





siendo � el ritmo de nacimiento de estrellas y � la frac-
'*ci6n de la masa de la Galaxia en forma de estrellas, �)
f''if = m'*;M, en un instante dado.
Si R es la fracci6n de la masa total que sufre astra-





y por consiguiente, de estas tres ecuaciones se deduce que
g = (l-R) g', es decir: g<� ('G'podria haberse definido como
la velocidad de condensaci6n del gas en estrellas de gran
-""
masa).
Integrando y teniendo en cuenta que�O)= 1, se obtiene:
-
r= exp(-t/� ) para n = 1 (4.4a)
- "-
- i
)"= (1 + ti Z) para n = 2 (4.4b)
La edad actual de la Galaxia, tl, se estima entre
1.2 y 1.4xlOlO años (en cualquier caso, tI > 1010 años:
-
Reeves, 1975), Y la fracci�n de gas /"l(t), entre 0.2 y 0.1
(generalmente, el �1timo de estos valores:Page1 y Patchett,
1975). Entonces, sustituyendo en 4.4, se tiene que:
si n = 1, ?;N(4-5)X109 años
si n = 2, '6N(1-1.6)x109 años
A partir del ritmo de nacimiento de p�lsares, Reeves
--
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(loe. cit.) encuentran valores semejantes a �sos. Debe pre-
cisarse que estos resultados son una media global para toda
la Galaxia, con todos los problemas inherentes a la repre-
sentatividad de un resultado medio, o bien deben limitarse
a las regiones gal�cticas en que el ritmo de nacimiento de
estrellas es del orden de � y donde la fracci6n de masa en
forma de gas es del l�b. Asi, en el centro de la Galaxia
¡UNO.2, mientras que en las partes externas del disco gal�c­
tico !-(\)0.05; o sea � N5xl09 años corrresponde al entorno
del Sol y toda la regi6n de la Galaxia atravesada por éste
en su movimiento de rotaci6n en torno al centro de la misma.
Como no interesa un estudio global de la variaci6n
de Z, sino s610 el de la evoluci6n de las abundancias de los
elementos ligeros, debe plantearse una ecuaci6n para cada
uno de ellos. La variaci6n de la fracci6n de masa corrres-
pondiente al elemento ligero i vendr� dada por:
dt
.. .It
d Ak*-Z.� + Z.� ;;:;.¡_ +
�dt � � dt
if
ve9:.e •aiRo + kp.Air� dt � (4.5)
La igualdad expresa la variaci6n de la fracci6n i
como suma de los efectos representados por los t�rminos del
segundo miembro, a saber:
d J.A,.*Z.� es la fracci6n del elemento i destruido, por unidad�dt
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de tiempo, al colapsar el gas.
*
- Z.� � es la fracci6n de masa del elemento i devuelta� �
dt
al gas, por unidad de tiempo, sin sufrir astraci6n en los
interiores estelares. R� nos da la fracci6n de la masa de la
estrella que
" u.-'*
- �. R� ::::L-
a a,
dt
$e expulsa en esas condiciones.
es un t�rmino similar al anterior pero donde R�
representa la fracci6n de la masa expulsada de la estrella,
por Unidad de tiempo, cuya abundancia en el elemento i ha sido
enriquecida por la nuc Leo sdntiead.a estelar ( O i» Zi).
- kP.A.� representa la producci6n del elemento i en la ra­� �,
diaci6n c6smica gal�ctica (RCG), siendo Ai el peso at6mico
•
del elemento i, p. el ritmo de producci6n en átomos i/sag ya
por gramo de gas, y k un factor de conversi6n (= 5.27xlO-17)
para tener el sumando expresado en M@de i/año/Megas.
Desarrollando 4.5 Y usando la expresi6n 4.3, se tiene:
dZi d lÑ 1 d lA- � d � _..,.,.. R� d AA- •A,k
dt
= - Z . .:::-L.:- ... Z.- � - Z. :::::..c..:. °i ;;::..¡.;_ + kpiA¿jJ-'I �dt �l-R dt a l-R dt
.
·l-R dt
.que despu�s de reemplazar � por la ecuaci6n 4.1 y teniendo
dt
. I
en cuenta que Z= (l-R)Z , da:
=. 1 i n-) n-l Y' e n-l • 7�-:- = - -Z.(R-R. � + U.R'r + ey.A. odt � a a I a lo a, a (4.6)
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ecuaci6n que nos da la evoluci6n del elemento ligero i con
la edad de la Galaxia.
Resoluci6n para los casos n = 1 y n = 2.
Si en ia anterior ecuaci6n se toma n = 1 y se repre-
sentan por Zi(O) las condiciones iniciales para la composi-
ci6n qufmica, se tendrá:
dZi 1 [
'.
e· J- = - -Z. (R-Jtl) + �.R. + kp.A.�dt '& a, a, a a a, a
-
(n = 1 equivale a suponer un ritmo constante en el colapso del
gas, de tiempo caracteristico � , es decir, la aproximaci6n
-
exponencial dada por 4.4a).
Integrando y teniendo en cuenta 4.4a, se tiene:
n
R-Ri1) .R� + kP.A.b --� � � l





+ Zi(O) r r-n
(4.7)
Si Zi(O) = O (que es lo que habitual salvo para el D, 3He
y quizá 7Li),
R-�
Si se toma n = 2, la ecuaci6n 4.6 se transforma en:
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reemplazando ¡U por su valor en 4.4b,
=
R-R� R�
---�---- Zi + O .
�
+ kj,.A.
'6+ (l-R)t a Z+ (l-R)t a �
que es una ecuaci6n diferencial de Bernouilli. Teniendo en
cuenta las condiciones iniciales Zi(O) e integrando por el






Ordenando esta ecuaci6n y utilizando 4.4b,y teniendo en cuenta
b+ (l-R)t = 6/r ,se obtiene:
n





kpiA. '6 1 l-R --a (r;.,-� )+l-R� J /1.
que
(4.9)
que se reduce a los dos primeros sumandos si Zi(O) = o.
-
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Como se indic6 en el primer capítulo, se tomará R =
0.2 Y para R� se tendrán en cuenta los valores usados por
Reeves (loe. cit.) y por Tinsley (1974b),
R:r:- = O para el 6Li y 7Lia
= 0.05 para el 9Be
= 0.1 para el 10B y llB
es decir el litio "atrapado" en una estrella es destruido com-
pletamente por las reacciones termonucleares, mientras que el
boro tiene un cierto margen de supervivencia frente a la as-
traci6n. Ello est� de acuerdo con las temperaturas de destruc-
ci6n del Li, Be y B en los interiores estelares, que son apro-
ximadamente de 2, 3 y 4.5 millones de grados, respectivamen-
te (Salpeter 1955). Sin embargo, el valor adoptado para el B,
y en consecuencia el intermedio para el Be, deben tomarse s6lo
como unos valores "razonables '1 , ya que pOdria suceder perfec-
tamente que R� = O para esos dos elementos, puesto que el
margen de supervivencia para el B se deduce por comparaci6n
con el valor correspondiente al 3He en las mismas condicio-
nes.
Producci6n de elementos ligeros en la RCG.
Meneguzzi, Audouze y Reeves (1971) calculan la pro-
ducci6n de elementos ligeros en la radiaci6n c6smica, y Mitler
-
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(1972), con hip6tesis algo distintas, obtiene resultados se-
mejantes; usando las tablas 11, IV Y V de Mitler puede cons-
truirse la tabla VIII, que nos da la producci6n de Li, Be y
B en la ROG por reacciones de astillado en funci6n del ele-
mento medio blanco y según sean debidos a protones o a par-
ticulas a-lfa. Oada término incluye dos tipos de reacciones;
uno es las reacciones directas: bombardeo por p y eX de n�-
cleos O, N, O y Ne del gas gal�ctico, y el otro las reaccio-
nes inversas: bombardeo por ;elementos medios de le ROG de
átomos de H y He del gas. Según Audouze y Tinsley (1974) las
contribuciones de cada uno de los tipos Son del 70 y del 3�6,
respectivamente.
e N O Ne 0<.+0{
6Li 0'.156 0'.072 0'.287 0.010 0.3460,.039 0.• 012 0,.069 0.008
7Li 0'.145 0'.041 0.152 0.005 0.5850,.023 0,.006 0,.038 0,.004
9Be 0'.373 0'.052 0'.243 0'.008
0.079 0,.032 0.190 0,.023
10 0'.444 0'.027 0'.408 0'.013B
0,.025 0.011 0.064- 0.008
llB 0.579 0'.081 0.288 0.009
0.012 0.004 0.023 0.004
S1ntesis dél Li, Be y B por los elementos medios.
Tabla VIII
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De esta tabla se deduce que la mayor parte de la pro-
ducci6n de elementos ligeros en la RCG es debida a las reec-
ciones entre partículas O( de la radiaci6n y núcleos de He
del gas (reacciones O( +o(), y a las que tienen lugar entre
protones y núcleos de e y O. El término de producci6n del
6Li debido a las reacciones c( +0( es menor que el deducido
del trabajo de Mitler, pues se han introducido las estima-
- -
ciones de King et al. (1977) para la secci6n eficaz de esta
reacci6n en la zona de las resonancias, muy cercana al um-
-
bral (N 20 MeV/nucle6n).
Como valores de p. se tomar�n los obtenidos por Me­a
neguzzi, Audouze y Reeves (loe. cit.), o alternativamente
-
los de Mitler (loe. cit.), los cuales corresponden 'al caso
MAR-l de Audouze y Tinsley (loe. cit.):
1.1 E-4 2.8 E-5 l. 2 E-4,._, 2.8 E-4
(Pi" en átomos/seg./gr. de gas )
Estos valores únicamente incluyen la producci6n de elementos
ligeros en la RCG de alta energia, es decir, no se tiene en
cuenta la contribuci6n debida a un hipotético flujo intenso
de rayos c6smicos de ba'ja energía, introducido liad ho c" para
mejorar la proporci6n de los is6topos del litio (ver, por
_.-
ejemplo, el caso LiAR-2).
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Para el cálculo de p. se supone que la RCG tiene una compo­a,
sici6n quimica estandard (Shapiro y Silberberg 1970, Meyer
1969), Mitler toma:
H: He: C: N: O: Ne = 1: 0.1: 0.02: 0.005: 0.02: 0.004,
mientras que Meneguzzi, Audouze y Reeves toman unas abundan-
cias algo superiores, para compensar la posible producci6n
de elementos ligeros por reacciones con elementos medios no
incluidos en su modelo.
Estas abundancias deben tomarse como valores inte-
grados sobre los flujos de particulas de la radiaci6n c6smi-
ca galáctica por encima de los 20 MeV, que es aproximadamente
la energia umbral media para las reacciones de astillado, ya
que las abundancias varian seg-6.n la energia de las particu-
-
las de la radiaci6n; asi, Shapiro y Silberberg (loc. cit.)
encuentran que la relaci6n �/nlX varia entre 1\)5.5 a b�ja
energia y �18.5 para altas energias.
Una buena comprobaci6n de la validez del modelo con-
siste en considerar que la producci6n de elementos ligeros
se debe exclusivamente a la RCG, lo cual equivale a conside-
rar O� = O en las ecuaciones 4.7 y 4.9, Y comparar las abun-
dancias que se obtengan a partir de estas ecuaciones con las
abundancias Jluniversales" de los elementos ligeros. Dendo en
4.7 Y 4.9 e las variables los valores presentados en los
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p�rrafos anteriores, se obtiene:
6Li 7Li 9Be 10B llB
n = 1 4.7 E-ll 8·.0 E-ll 1.8 E-ll 7-.9 E-ll 1·.9 E-lO
n = 2 5.4 E-ll 9.2 E-ll 1.9 E-ll 8.6 E-ll 2 ...·0 E-lO
abe cosm. 7.4 E-ll 9.3 E-lO 1.4 E-11 4.0 E-ll 1.6 E-lO
(en átomos Xii átomos H)
Se observa que el litio no se produce en cantidad su-
ficiente (particularmente el litio siete, por un orden de mag-
_.
nitud), mientras que el boro presenta una ligera sobrepro-
ducci6n y el berilio, aunque algo sObreabundante, concuerda
-
bastante bien (lo cual no es de extrañar, ya que los ritmos
de producci6n de Meneguzzi, Audouze y Reeves están ajustados
para obtener la abundancia correcta de ese elemento). Estos
resultados están de acuerdo con los obtenidos por Audouze y
Tinsley (1974), lo que indica un buen funcionamiento del mo-
delo, pudi�ndose atribuir la sObreproducci6n del B (y el li-
gero exceso de Be) a una sobreestimaci6n de los ritmos de
sintesis de estos elementos en la radiaci6n c6smica.
Producci6n de elementos ligeros en estrellas gigantes 1 en
supernovas.
Cada coeficiente �.R� se descompone en dos términos). ).
que dan respectivamente cuenta de la producci6n de elementos
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ligeros por las estrellas ricas en litio y por las superno-
vas. Puesto que en las estrellas de·carbono superricas se ob-
serva una abundancia de 7LiN 10-7 (por átomo de H), �se debe-
r� ser el valor de �
7'
el cual, atrav�s de los valores de
la tabla 11, nos fijará automáticamente los de 1)6' �9' �10
y � 11' quedando por determinar el valor de R�, fracci6n de
masa expulsada por las gigantes enriquecida en elementos lige-
ros. Por no existir efectos de selecci6n en el proceso, dicha
fracci6n se considerará id�ntica para todos los elementos.
_.
Barbaro y Dallaporta (1974) analizan las caracteris-
ticas espectrales y evolutivas de las estrellas de carbono
y su distribuci6n galáctica, encontrando que pueden clasifi-
carse en dos grupos: las estrellas de la poblaci6n 1 del dis-
co , con masas entre (\) 4 y rJ 15 M Y las estrellas viejas de
e
unas 2 M@ (del halo y disco). Observan que en estas últimas
el enriquecimiento en carbono acontece durante la combustion
del helio en el centro y/o en capa. Debe prácticamente des-
cartarse la posibilidad de que las estrellas superricas en
litio se den entre las estrellas j6venes del primer grupo,
pues si la producci6n de litio se efectúa en la segunda rama
de las gigantes. se tendr�, al mismo tiempo, una p�rdida de
-6 -5 /-masa de 10 - 10 M(i) ano, demasiado grande para que se sin-
tetice el litio suficiente para dar cuenta de una abundancia
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tan alta como 10-7 (ver capitulo 2). Aunque no se considerar�n
en el modelo por no existir datos suficientes, bien puede su-
ceder que en las m�s pequeñas de estas estrellas (N 4 M )o
se den abundancias menores de litio, ya que son estrellas bas-
tante frias de la rama aSint6tica, log méf�3.6. Si fuesen
estrellas ricas, al ser entre diez y cien veces más numero-
sas darian una contribuci6n no despreciable a la sintesis
del litio (su contribuci6n al t�rmino 1)?R¿ en las gigantes
puede evaluarse entre un 10 y un 200;G).
Para calcular Re en las estrellas del segundo grupoi
es necesario evaluar la fracci6n de masa que pierden �stas
a partir del momento en que abandonan la secuencia principal.
Las estrellas de 1-3 M� pierden del orden de 0.2-0.3 M@ en
la primera rama de las gigantes y de 0.3 a 0.8 Me en la rama
aSint6tica, según su masa (Fussi-Pecci y Renzini, 1976 y Wei-
deman, 1977), es decir, su masa queda reducida a la mitad.
Las estrellas con 0.7 s m � 0.9 M(;) pierden 0.2-0.3 Me antes de
la ignici6n del helio (�ullan 1978) y una cantidad semejante
en fases posteriores (Renzini, 1976), pudi�ndose por tanto
estimar la masa p�rdida en un 50% de la masa total de las es-
trellas antes de quedar �stas reducidas a enenas blancas.
R� ser� él producto de la fracci6n de masa expulsada
por la fracci6n de masa contenida en el intervalo 0.7 - 3 M@
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y por la frecuencia de las estrellas de carbono superricas
y ricas en litio entre las gigantes rojas. Los valores de
O iR� para las gigantes ser�n para el 6Li, 7Li, 9Be, lOE y
llB, respectivamente de: 4. 84xlO-ll , 3.70xlO-lO, 2.75xlO-ll ,
3.46xlO-ll y 1.36xlO-ll (para O = 2.5). El ritmo de p'�rdida
de masa puede estimarse fácilmente si se tiene en c"L-:_e::'J.-C8 gue
la masa media del intervalo (0.7-3) es 1.3 Me' a la que co­
rresponde una p�rdida de masa de 0.6 Mi)' teniendo en cuenta
la duraci6n de la fase de gigante roja M varia entre 3xlO-lO
antes de la ignici6n del helio y 3xlO-8 durante la combusti6n
del helio en doble capa, quedando ambos valores comprendidos
dentro de los ritmos calculados para las gigantes rojas (ver
la figura Ir).
Si en la ecuaci6n 4.7 correspondiente al 7Li se supone
que el t�rmino � iRi que proviene de la sintesis en superno­
vas, es el adecuado para obtener la abundancia actual de este
elemento, se tendrá la fracci6n de materia expulsada enrique­
cida en litio ( con una abundancia Li/ll N 10-9). Considerando
que R� ser� la misma para todos los elementos ligeros y toman­
do para las O i el valor correspondiente de la tabla 11, se
podrá calcular a partir de las ecuaciones 4.7 la abundancia
actual de cada elemento ligero, relativa al hidr6geno. Para
el caso ({= 5 se +í.ene ?s'7R7 = 3.59JdO-10 y, por lo tanto,
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e
Ri = 0.3. Los resultados se dan en la primera fila de la ta-
bla IX. Si se considera el caso O = 5, se obtienen los valo-
res de la tercera fila, que son menos ajustados que los ante-
riores (debe tenerse en cuenta el factor dos de incertidumbre
que existen en esas determinaciones).
Procediendo en forma an�loga con las ecuaciones 4-.9,
se obtienen los valores de la segunda fila, pr�cticamente coin-
coincidentes con los de la primera. La explicaci6n est� en
que las ecuaciones 4-.9 pueden escribirse en la misma forma
que las 4-.7, aalvo UL� factor fi' que afecta al t�rmino de la












)( 1 - r r-n
Para � = 0.1, fi vale 1.07, 1.05 y 1.04-, para el litio, be­
rilio y boro respectivamente. Por lo tanto, el an�lisis actual
de las abundancias de los elementos ligeros puede limitarse
al caso n = l. Como puede apreciarse en la gráfica V, la evo-
luci6n de los elementos ligeros para n = 1 y n = 2 difiere,
pero es convergente cuando ¡v-...:; 0.1 (en esa gr�fica, LI-l se
refiere a la evoLuc í.ón del litio para n = 1 Y LI-2 a la co-
rrespondiente para n = 2, y análogamente para el berilio y el
boro) •
La cuarta fila reproduce los resultados obtenidos por
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Abundancias de elementos ligeros
n=l (� =2.5) 1.7E-IO 9.3E-lO 3.4E-ll 7.5E-ll 3.4E-ll
n=2 (75 =2.5) 1.6E-lO 9.3E-IO 3.2E-ll 7.5E-ll 3.4E-IO
n=l ("6 =5. ) 1.3E-lO 9.3E-lO 1.6E-IO 8.0E-ll 1.8E- 9
CIS, 1977b 1.2E-lO 1.3E- 9 1.3E-ll 2.5E-ll 1.8E-lO
CIS+gigantes 7.'?E-ll 9.3E-IO 1.4E-ll 5.2E-ll l. '?E-lO
7Li(0)=3E-IO 1.6E-lO 9.3E-lO 8.3E-ll 7.2E-ll 3.2E-IO
IE-·9 1.5E-IO 9.3E-lO 2.9E-ll 6.6E-ll 2.9E-I0
Ab. c6smicas 7.4E-ll 9.3E-lO 1.5E-ll 4.2E-ll 1.7E-IO
Tabla IX
Canal, Isem y Sanahuja (1977b) para el entorno solar gal�c-
tico, según una aproximaci6n más sencilla; la cuarta fila da.
los resultados que se obtienen a partir del modelo anterior
al incluir la producci6n de elementos ligeros en estrellas
de carbono. Las diferencias entre estos resultados y los
anteriores obedece al empleo de distintas secciones eficaces
para las reacciones de astillado, muy especialmente las � +�
y las de producci6n del berilio y del boro por pz-otrcne s , con
el oxigeno como blanco. Esta situaci6n señala la servidumbre
del modelo: su dependencia de L conocimiento que se teng8 de
las secciones eficaes que intervienen en las diversas reac-
ciones de astillado (sobre todo en torno a la energia v�bral
de la reacci6n, que constituye un factor determinante pera
-
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la pr-oduccá.ón de elementos ligeros cuando 'ó'p 5). Ello im­
plica que las proporciones isot6picas serán constantes e in­
dependientes del modelo considerado, salvo que exista algún
proceso astrofisico que seleccione uno de los is6topos (sea
por s1ntesis o por destrucción). Con ese pensamiento se han
calculado las filas seis y siete, que incluyen una abundancia
inicial de 7Li de origen cosmológico, considerándose en pri­
mer lugar una abundancia acorde con la abundancia primigenia
de deuterio empleada por Audouze y Tinsley (1974). En el se­
gundo caso se ha tomado un valor algo mayor. Por 10 que se
deduce de los resultados puede afirmarse que una abundancia
inicial de litio s6lo alterará la situaci6n si se consideran
valores muy elevados de" la misma (la li.nea marcada LI(O) de
la gráfica adjunte, representa el primero de estos casos).
Recientemente, Karpen y Worden (1979) han estimado
que un 10% del 7Li de la materia interestelar puede provenir
de la producci6n en las estrellas UV Ceti. Sus cálculos, basa­
dos en el trabajo de Canal, Isern y Sanahuja (1975), demues­
tran que pueden producirse cantidades importantes de 7Li en
las fulguraciones que se dan en esas est:!'ellas. Sin embargo
no se ha incluido esta contribuci6n a escala galáctica, pues
contiene incertezas demasiado importantes para incluirlo en































































fase evolutiva de la estrella en que �stas se presentan, la
duraci6n de dicha fase y el número de esas estrellas en la
Galaxia.
En forma semejante a lo hecho en el capitulo dos, es
posible ver si el proceso de sintesis de elementos ligeros
por las supernovas en nuestro modelo es energ�ticamente posi-
ble. La principal diferencia con respecto a aquel caso estriba
en la masa media de la supernova considerada, gue es de 11 Me
(valor medio del imtervalo 4 - 112 M.) Y el valor de ((,
cuando se consideran espectros energ�ticos con exponente dis-
tinto a 2.5. Según Renzini (loe. cit.), la masa perdida po�
viento estelar est� comprendida entre 2 y 2.5 M(i)' por lo gue
la masa expulsada en la explosi6n es del orden de 7.7 M� y,\
por consiguiente, la energia necesaria para producir el litio
es de 6.6xl047 ergs, un orden de magnitud menor gue los 1049
ergs considerados como cantidad razonable gue la estrella pue-
de invertir en las reacciones de astillado.
La energia necesaria para producir un �tomo de litio
si �)4 (casos no representados en la gr�fica III) puede es-
timarse através de los valores calculados por Canal, Isem y
Sanahuja (1979) para '6 = 5 y O' = 6 y energias de corte de
3 y 6 MeV. Para O = 5, en un plasma frio, la energia necesa-
ria para sintetizar 1LTl �tomo de litio es del orden de 50 rJIeV
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(posiblemente sea un valor algo sobreestimado), si se toma
una energía de corte de 5 IvIeV; comparando este resultado con
las energías deducidas por Canal, Isem y Sanahuja (1975)
para ] = 2.5 y una energía de corte de 1 MeV, se comprueba
que los requerimientos energéticos son equivalentes en ambos
casos y que, por lo tanto, la energía necesaria para produ­
cir un �tomo de litio en un plasma caliente ser� también del
orden de 0.01 ergs (esa semejanza es l6gica, pues aunque se
consideran 'O grandes, que hacen aumentar el número de par­
tículas supratérmicas de baja energía, también al tomar una
energía de corte mayor se elimina una parte de ellas, por lo
que su número es del mismo orden en ambos casos).
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5.- IJodelos de evoluci6n auímica.
Descripci6n general y método.
Puesto que nuestro interés est� especialmente diri­
gido hacia la evoluci6n de los elementos ligeros en la Gala­
xia, los modelos, adem�s de las variables b¿sicas, deber�n
incluir los factores que modifiquen las abundancias de esos
elementos en un momento dado. El nacimiento de estrellas cons­
tituye la principal causa de destrucci6n del litio, berilio
y boro, pues la mayor parte de estos elementos contenidos en
la masa de gas colapsada son destruidos en alguna etapa de
la evoluci6n de la estrella; por otra parte, el estudio de su
síntesis obligaré a calcular el ritmo de formaci6n de las su­
pernovas, las fases evolutivas de gigante roja para diversas
masas estelares y el comportamiento de la radiaci6n c6smica,
aS:L como la posible sintesis del 7Li en el IIbig bang".
El modelo, además, debe dar cuenta de las variaciones
en las abundancias de los núcleos de He, C, O y Ne� por ser
estos elementos progenitores de los elementos ligeros. Dado
que Su síntesis tiene lugar en las estrellas de gran masa, se
deber�n estudiar la expulsi6n de materia en dichas estrellas
y la composici6n química de esa materia; el ritmo de formaci6n
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de supernoves (que coincide con el de la muer-ca de las es-
tre11as de gran masa), influirá en la intensidad de les ra-
yos c6smicos "JT por 10 tanto, en la velocidad de formaci6n de
los elementos ligeros. Como el Eg, el Si y el Fe se sinteti-
zan también en las estrellas de gran masa, se incluyen igua1-
mente en el mede10, esto nos dará abundancias adicionales para
contrastar les resultades de éste con las observaciones.
En la misma línea hay que considerar la inclusi6n del 3He y
del D, con el especial interés de que son elementos cuya
producci6n es primigenia, lo que permitir� calcular la frac-
ci6n de gas gal�ctice que hasta un determinado momento no ha
sufrido astraci6n (particularmente interesa el D, el cual no.
A
se sintetiza en las estrellas, mientras que el :,lEe se forma
q partir del D destruido).
Las variables dinámicas descritas en el capítulo 1,
junte cen las características evolutivas de las estrellas y
la síntesis de elementos, constituyen la informaci6n de en-
trada del medele; cen frecuencia, cuando una variable es mal
conocida, se procede a parametrizarla, ajust¿ndola al valor
que mejer concuerda cen las ebservaciones. En nuestros mede-
los se tratará de evitar este método, adeptándose como estra-
tegia básica la de considerar en los casos de incertidumbre
las estimacienes más "razonablesll posibles, intentqndo redu-
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cir al mínimo el númer-o de hipótes-is auxí.Lí.ar-e s , Una vez
construido el modelo y verificada su cohesión, se incluir�
en �l la evolución del litio, berilio y boro, proceder total-
mente justificado pues sus abi..mdancias son mucho menores
que las de los deruas elementos metálicos y, por lo tanto, no
tendrá influencia alguna en la evolución del gas.
Caracterizaci6n evolutiva de las estrellas.
Se considera un rango de mases entre 0.04 y 120 LI ,®
dividido en 49 tipos, donde la marca de cada uno corresponde
a la masa media calculada seglli� la flli�ción de distribución
comentada en el primer capitulo (los valores pueden verse en
la columna 1 de la tabla X). Los tamaños de estos intervalos
sólo son id�nticos para las estrellas de masas intermedias,
cuya evolución es bien conocida, sin que haya problemas de
interpolación, mientras que para las masas extremas el tama-
ño se ha tomado de forma Que la masa media se adapte a los
tipos estelares de los que se poseen datos evolutivos. Asi,
para masas pequeñas se han adoptado para L y ti los valores
de Tinsley y Glillll (1978), mientras que para objetos masivos
los intervalos se ajustan a los valores dados por Arnett
(1978) para la sintesis y expulsión de elementos �et�licos
por las mismas; �sto induce precisamente a considerar para
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la aecuenc í,a principal un límite superior de 120 11@, algo
elevado, pero que est� de acuerdo con los cálculos de Stho-
ters y Simon (1970) para masas de ese orden.
Aunque pueden formarse cuerpos con una masa tan 1'e-
quena como 0.07 M® (-ver, por ejemplo, el estudio de Low y
L;);rnden-Bell 1976), ún.i camerrte aquellas con m � 0.08 M pueden®
dar lugar a reacciones de combusti6n nuclear. Por �sto la
proporci6n de estrellas poco ill8sivas depende críticamente del
límite inferior (le la f'unc i.ón de distribuci6n. Todas las es-
trellas con m� 0.9 M son de larga vida (mayor que la de la,- ®
Galaxia) y se considera que no expulsan materia, 81...mque i�-
fluyen en la evoluci6n de la Galaxia actuando como sumidero
del gas que no volverá ya a ser puesto en circulaci6n; la
distribuci6n de toda esta masa entre los di-versos tipos no
influye en la evoluci6n y únicamente habrá que tener en cuen-
ta la masa total colapsada en estrellas con m�0.9 He como
-valor a fijar en el modelo.
Los tipos estelares empleados pueden agruparse en tres
clases: las estrellas con m) 5 M , cuya vida es menor que els
paso temporal de integraci6n del modelo (DT = 108 años);
las de vida larga (m� 0.925 M®) y el grupo intermedio, cuyas
masas están comprendidas entre esos límites. Unicamente en
estas últimas se diferenciarán las fases de secuencia 1'rin-
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cipal y de gigante roja mientras que para las estrellas ma-
sivas, por ser �stas de vida corta, se tomara une Lum í no s í>-
dad que representa lill valor promed�ado con respecto a los
correspondientes a la secuencia principal y a la fase de gi-
gante.
Talbot y Arnett (1971) toman como edad media de cada
estrella el valor dado por la expresi6n:
(t en unidades de 109 años) (6'.1)
donde t® es la edad del Sol y t� representa la edad de una
estrella supermasiva (N 103); esta expresi6n ajusta bastante
bien las edades para estrellas de masa intermedia, pero no
es tan buena para masas extremas, especialmente para gran-
des masas, y además no permite separar la duración de la se-
cuencia principal de la de la etapa gigante de la estrella.
Por todo ello se tomar� 6.1 únicamente como expresión indi-
cativa, y se calcularán L y t a partir de los modelos evolu-
tivos existentes, interpolando cuando sea necesario. Las co-
lumnas 2, 3, 4- Y 5 de la tabla X dan la luminosidad y la vida
de cada estrella, tanto en la secuencia principal como en la
fase de gigante, indicándose a continuación las referencias
de donde han sido tomados los datos.
Puesto que la evo Luc.í.ón de estrellas de gran masa,
Tabla X
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5.5 1.2 E3 7.9 E7 1.40
6.5 2.1 E3 5.3 E7 B C 1.40
8. 4.6 E3 3.0 E7 1.40
10. 9.2 E3 1.9 E7 1.47 1.42 1.42
12. 1.6 E4 1.5 E7 1.99 1.59 1.38
16. 2.5 E4 1.0 37 3.34 3.3L¡- 1.41
22. 4.8 E4 9.9 E6 4.34 4.34- 1.30
28. 9.8 E4 6.0 E6 8.41 8.41 1.58
35. 1.5 E5 4.5 E6 11. 9L� 11.9L¡- 1.36
52. 5.2 E5 4.0 E6 17.80 17.80 1.56
75. 8.0 E5 3.0 E6 2.23
95. 1.2 E6 2.5 E6 0.0
-
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Referencias empleadas en la tabla X
- Estrellas de masa pequeña:
lben (1967); Tinsley y Gunn (1971); Eggelton (1971); Thuan,
Hart y Ostriker (1975); Paczyllski (1970 a/b, 1971 a);
Pate�aUde (1977).
- Estre1ass de masas intermedias:
rben (1965, 1966, 1967 Y 1968); Novotny (1973); Sweigart y
Gross (1978); paczyllski (1970 a/b).
- Estrellas de gran masa:
loen (1966); Stot�l.ers (1964 y 1965); Novotny (1973); Ziol­
kowsky (1972); Stothers y Simon (1970); De Loore, De 1r�ve
y Vanbeveren (1973); Paczyllski (1970b y 1971b); Stothers y
Chiu (1977).
m)J 50 Me' puede diferir considerablemente según se adopten
las opacidades radiativas de Cox-Stev!art o las de Carson, los
valores de L y t para esas estrellas representan 1.L.1l compro-
miso entre los modelos de Stothers y Chiu (1977) y los de De
Loore, De Greve y Vanbeveren (1978), no habi�ndose tenido en
cuenta en ning1.L.llo de estos c�lculos las posibles modificacio-
nes de la evolución debidas a la pérdida de materia por vien-
to estelar.
Los remanentes pueden dividirse en dos tipos: los co-
rrespondientes a estrellas con masa m < 4. 5 E@, que darán lu-
gar a enanas blancas, y los resultantes de la evolución de
estrellas de mayor masa, que se engloban bajo el titulo de
objetos compactos, pues su naturaleza continúa siendo un pro-
---
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blema abierto. Las colUTIL�as señaladas B y C corresponden a
las posibles situaciones de expulsi6n de materia que pueden
darse en las estrellas masivas al final de su vida. Estos va-
lores est�n calculados a partir de Arnett (1973), represen-
tando el caso A la hip6tesis de que las estrellas masivas dan
lugar a estrellas de neutrones de masa Nl.4 como remanen-
tes; los casos B y C reflejarian m�s bien la hip6tesis de Tru-
ran y Cameron (1971), de que una buena parte de la masa de
estas estrellas queda en el remanenete (probablemente lm agu-
jero negro). Los remanentes para las masas intermedias est�n
ca lculadas por interpolaci6n entre 0.7 y 1.4 I1 , aegún Tins­@
ley (1976) y de acuerdo con Talbot y Arnett (1971).
Como ritmo de formaci6n de supernovas en la Galaxia
se tomar� el valor dado por Tamman (1977): una supernova cada
quince años, con un margen comprendido entre 10 y 25; esta es-
timaci6n es menor que el valor normalmente admitido, que es
de lma supernova cada 25-50 años, a��que no debe extrañar esa
discrepancia, debido a la dificultad para tener muestras re-
presentativas (b�sicamente por falta de datos y por los efec-
tos de selecci6n) con las que establecer la estadistica de las
supernovas galácticas. Como límite inferior de masa para las
estrellas progenitoras se tomará 4.5 1';:; , aunque sin excluir®
la posibilidad de tener que tomarlo igual a 8 IJ®. De hecho se
.----
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supone que las estrellas de gran masa producen al estallar,
las supernovas del tipo 11, pues poseen LIDa gran envoltura
de hidr6geno. Se sabe poco sobre el origen de las supernovas
del tipo 1, aunque se admite que pueden originarse en estre­
lla s con m < 2 1,19' cuya remanente explota por a creci6n de ma­
teria proveniente del espacio interestelar o de su compañera,
si est� en un sistema binario (aunque Canal y Schatzman 1976,
sostienen que en determinadas condiciones la enana blanca
puede dar lugar a una estrella de neutrones sin que medie ex­
plosi6n).
Si se identifica la formaci6n de púlsares con la de
las estrellas de neutrones (sea o no en explosiones de super­
novas), ser� posible estimar el ritmo de formaci6n de estos
objetos si se conoce el tipo de estrellas progenitoras; este
valor es muy incierto, pero se suele dar LID limite inferior
de 4 M@, pero como comenta Endal: II Aunque sea LID valor casi
arbitrario, permite efectuar análisis que a grosso modo dan
los mismos resultados en aproximaciones independientesll• En
vista de ello no se estudiar�n directamente sus ritmos de for­
maci6n en el modelo evolutivo, aLIDque se comentar�n algunas
estimaciones teniendo en cuenta los valores de Endal (1978)
y de Taylor y I.lanchester (1977) para la formaci6n de estre­
llas de neutrones y de púlsares (Q�O cada cuatro y uno cada
112
cuatro-seis años, respectivamente).
síntesis de elementos primarios.
Actualmente, las distintas etapas de combusti6n ter-
monuclear que se dan en los interiores estelares (desde la
combusti6n del H y He hasta la formaci6n del Fe) están bien
estudiadas, pero se sabe poco acerca de los mecanismos que
provocan la expulsi6n de materia en la explosión final de la
estrella, especialmente en lo que se refiere a la parte más
inteTI�a, que es donde se forma la mayoría de los elementos
pesados. El criterio adoptado para calcular el ritmo de for-
maci6n de los elementos metálicos que serán eyectados al me-
I
dio interestelar se basa en tres plli�tos, comlUlIDente acepta-
dos en los trabajos de nucleosíntesis estelar: a) Las estre-
llás del intervalo 4� m,s 9 M han perdido al final de su vidaG)
todo el material situado por encima de la capa de combustión
del hidr6geno. "1)) El factor dominante en la pr-cducc í.ón de ele­
mentos m�s pesados que el 120 es la nucleosíntesis explosiva
en estrellas con m � 9 LI�. c) Los últimos estadios evolutivos
en esas estrellas no parecen afectar a la abQ�dancia del He,
que en las estructuras finales está situado en las capas más
extezmas ,




Producci6n de elementos metálicos en estrellas masivas
MI'" He C O He Hg Si+Fel�'l®
10 1.52 0.048 0.004 O. o. O.
12 2.08 0.192 0.120 0.040 0.066 0.109
16 2.58 0.288 0.700 0.426 0.254 0.265
22 3.10 0.568 1.30 0.'767 0.270 0.339
28 3.91 1.22 3.84 1.04 0.311 0.424
35 4.06 1.62 6.10 1.42 0.405 0.970
52 6.00 2.40 12.0 2.07 0.625 0.975
75 8.62 2.05 16.4 2.35 0.970 1.19
95 9.16 3.07 25.3 9.36 1.57 1.79
cada tipo de estrella masiva incluido en el modelo al final
de su vida; los valores están calculados a partir de los
trabajos sobre nucleosintesis explosiva de Arnett (1972 y
1978), y en lineas generales concuerdan con los modelos de
15 y 25 LI@ de Weaver, Zimmerman y Woosley (1978); la me sa
restante se distribuye entre remanentes y envoltura de hidr6-
geno, la cual, también es expulsada. Con dichos valores a la
vista vamos a analizar el estado actual del conocimiento
acerca de las estructuxas de las estrellas al final de su vi-
da, para las distintaE masas (la mayor parte de las referen-
cias sobre evoluci6n que no se indican aqui están citadas en
la tabala X). La columna Si+Fe se refiere a la producci6n de
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todos los elementos de masa at6mica comprendida entre 28 y
56.
La evoluci6n de las estrellas con masa menor que 4LI@
est� bastante bien establecida (ver los modelos evolutivos
de Paczynski e Iben y las series para la fase de gigante ro-
ja de Sweigart y Gross). Las más peq_ueñas de estas estrellas,
m < 1.4 1'1 dan lu.gar a enanas blancas de carbono-oxigeno o de®
helio, según tenga lugar o no la reacci6n 30\ de combusti6n
de �ste �ltimo: se supone que dichas estrellas expulsan su
envoltura por inestabilidades t�rmicas que pueden aparecer en
la fase de gigante (Iben 1973, Endel y Sparkas 1975), dando
lugar a nebulosas planetarias. Las estrellas nás masivas de
este intervalo tambi�n producen enanas blancas, a pesar de
tener una masa mayor que la masa limite de Chandrasekar, 1)" ..les
durante la fase de combusti6n en doble capa la estrella ex-
pulsa una buena parte de su envoltura por viento. Talbot y
Arnett (1973) suponen que no hay enriquecimiento de helio en
el material eyectado por la estrella, pues �sta s610 pierde
la masa que está por encima de la capa de combusti6n del hi-
dr6geno. Sin embargo, Ferrari et al. (1972) consideran que
tiamb.í.én es expuls.ado todo el material comprendido entre las
dos capas de combusti6n, la cual según los modelos te6ricos
de evoluci6n es del orden de 0.03 veces la masa de la estre-
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lla; se tendr� po� lo tanto un mecanismo que da U� enrique-
cimiento adicional de helio.En nuestros modelos se analiza-
r�n ambas posibilidades y se estudiar� su influencia sobre el
modelo de evoluci6n. La gr�fica VI recoge la inclusi6n de
esta capa en la regi6n señalada por _, comprendida entre las
zonas 1 Y 11 para estrellas poco masivas. Ho se considere el
posible enriquecimiento de helio debido a los destellos que
se :puedan producir en la capa de c0T1busti6n de �ste (Uhelium-
shell flashes",Gingold 1977).
Las estrella s de masa intermedia (4 � ID � 10 l\), des-
pués de la fase de combusti6n del helio, seguir�n Q� camino
evolutivo común, alcanzando la fase de combusti6n del carbono
con un núc Leo degenerado de rV 1.4 1.1 • En estas condiciones,®
Arnett (1969) comprob6 que el n�cleo estalla y la estrella
se desintegra (es el modelo propuesto para explicar las su-
pernovas del tipo 11); sin embargo, el modelo presenta varias
dificultades: si se produce la disrupci6n del núcleo estelar,
de la nucleoslntesis explosiva resultar�n gran cantidad de
elementos de la zona del equilibrio del "pico del Fell, lo
cual darla lugar en los modelos de evoluci6n a valores dema-
siado altos de Z. Por otra parte, las observaciones de la lTe-
bulosa del Cangrejo no dan ningún aumento importante en las
...
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abundancias de elementos illet�licos, alillque sí sobreabundancia
de helio. Adem�s, el elevado ritmo de nacimiento de púlsares
requiere para �stos progenitores muy abundantes, y por lo
tanto deoer�n cubrir un amplio intervalo de masas; para ob-
viarIo, Paczyñski sugiere que los neutrinos, atrav�s del pro-
ceso D-:RCA, refrigeran el núcLeo y logran a sí que la ie;nici6n
del carbono no sea explosiva. Sin embargo, Couch y Arnett
(1975) demuestran que el mecanismo no es lo bastante eficien-
te, pues la densidad crítica para la ignici6n del 12C es del
orden de 6xl09 gr/cm3, mientras que LIazurek et al. (1977)
establecen lilla densidad crítica para que se forme un residuo
ligado de 2xlOlO gr/cm3 , con lo cual el proceso URCA es in-
suficiente. J..Iazurek et al. (loc. cit.)discuten la formaci6n
de lilla onda de detonaci6n, pero el problema requiere aún mu-
cho trabajo y continúa abierto.
Las estrellas del rango 10 {:. m i 15 1.:0 siguen una evo-
luci6n semejante, pues dan lugar a núcleos de carbono de 1.4-
2 1:l�, los cuales se queman de modo no explosivo, dando lugar
a un núcleo estelar degenerado de Si, de masa rJ 1.4 L1 ; estas@
estrellas acaban su vida dejando lill remanente compacto (e�ana
blanca o estrella de neutrones) y expulsando la envoltura ex-
terna. Según se considere que la capa de 12C es eJ�ulsad8 o
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o no, se tendr� o no enriQuecimiento de ese elemento en el
gas. Ho se conoce mecanismo a Lguno q_ue d� Lugar- a la expuL­
si6n de elementos nás pesados. Las estrellas masivas de entre
15 'JT 75 I::I®, en la última fase de su evo Luc í.ón desarrollan un
núcleo de Fe de 1-3 M® (1}eaver, Zinnerman y Woosley,. loe.
cit; Arnet y Schrarnm, 1973) que se hace inestable, colapsan­
do y dando lugar a un objeto compacto (estrella de neutrones
o agujero negro); las capas de combusti6n por encima de la
del Si son expulsadas al exterior pudi�ndose producir elemen-
tos como el S, Ar, Ca, ••• y en las de mayor masa, elementos
del "p í.co del h.i er-r-o " en cantidades apreciables (en este pun-
to los mod.eLo s de "teeves: y Arnett difieren algo, aunque en
líneas generales dan resultados seL1e jantes) •
Las estrellas com m � 80 E@, desarrollan un núcLeo
importante de C-O (40-60 r\�), sufriendo inestabilidades di­
námicas antes de la combustión del oxígeno. De ello resulta
la disrupci6n total de las estrella sin dejar residuo ligado;
en el momento de la máxima compresi6n central la temperatura
es del orden de 3.5xl09 oK, por lo que una fracción importan­
te de la masa se transforma en elementos comprendidos entre
el 28Si y el 56Fe (la temperatura de ignición del Si tambi�n
es �3.5xl09 °K). Se considera que �ste es el único rango de
-
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masas que da lilla contribuci6n importante a la sintesis de ele-
mentos del entorno del pico del Fe, demostrando los c�lculos
que la relaci6n de los elementos C-O/Si/Fe es aproximadamente
la solar (Arnett 1978, Cameron 1973).
La gr�fica VI resume todos estos casos, cuando se con-
sidera tmicamente la evoluci6n de estrellasa aisladas.
Aunq_ue no se han incluido los efectos del viento es-
telar en la evoluci6n de los modelos, debe tenerse en c�enta
que su influencia sobre la producción final de elementos me-
tálicos es pequeña. La evoLuc í.ón con pérdida de masa para es-
trellas masivas por De Loore, De Greve y Vanbeveren (1978 ajo)
y por Chiosi et al. (1978), encontrando que las estrellas con
4-0 � m � 60 M® pierden parte de su envoltura pero sin llegar a
expulsar la zona rica en he Lá.o , mientras que si m) 60 I1 elo
ritmo de pérdida de masa es mayor y las capas enriquecidas en
helio por la combusti6n del hidr6geno salen a la superficie.
Sin embargo, esto no debe afectar a la producci6n de elemen-
tos metálicos al final de la vida de la estrella, pues tras
la pérdida de la masa, ésta sigue la evoluci6n de lL�a estre-
lla de helio hasta alcanzar la region de las gigantes, y son
precisamente estos objetos los que se utilizan para estudiar
las fases evolutiyas finales en las estrellas que desarrollan
?ig"tJ.ra VI
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tm núcleo no degenerado de helio.Para estrellas del inte�valo
20-50 Líg, De Loore et al. (1977) encuentran un comportamiento
similar al de las del intervalo 40-60 E@; Stothers y Chiu (1977)
--
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es'tudí.an +amb í.én las estrellas del rango 7-60 E@, pero erapLean
las opacidades de Carson en Lugar- de las de Cox 71 Stewart.
Sus resultados presentan diferencias en el diagrama H-R, con
respecto a los otros trabajos.
Seg{Uí todo lo eJ�uesto, ser� L�teresante considerar
diversos casos de nucleosintesis para poder evaluar le pro-
ducci6n de elementos primarios. Se pueden considerar tres ca-
sos:
- A, las estrellas con 10 � m � 75 I.I@ estallan expu.Laando todos
los elementos sintetizados y dejando 1.U1. remanente, mien-
tras que las má s masivas se desintegran totalmente. I;8S
estrellas con m (. 10 LI� no contribuyen a la síntesis de
elementos metálicos, aunque expulsan su envoltura de he-
lio e hidr6geno.
- :8, las estrellas entre 10 y 15 IiI pierden también su capa(i
de C-O, dejando remanentes de aproximadamente 1.4 r,I@,
mientras que en las estrella s entre 15 y 75 I'\a todo el
núcleo colapsa dando un agujero negro; las estrellas más
masivas evolucionan como en el caso A.
- e, só Lo las estrellas con ID. > 75 Ei) contribuyen al enrique-
cimiento en metales del gas interestelar; los núcleos de
estrellas ha st a 75 M colapsan totalmente, expulsando(ji)
s6lo su envoltura de He.
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La línea marcada HOll en la gráfica VI representa apro-
xf.madamerrt e la diferencia entre �ste último caso �T el caso A;
las curvas dan la fracción en masa de cada elemento metálico
que enriquece el gas al final de la vida de la estrella de
masa m. La línea a trazos B y la línea O representan el segun-
do caso comentado. Los remanentes se dan en la última columna
de la tabla X, donde para las estrellas masivas se distinguen
los remanentes respectivos para los casos B y O.
Producción de elementos secundarios.
El 14N es de producción secundaria a partir del O y
del O que existen en las envolturas estelares, los cuales pro-
ceden de anteriores generaciones de estrellas. Si el O y el O
fuesen producto de las reacciones nucleares en la propia es-
trellas, el nitrógeno sería de origen primario. AtL�que Trursn
rstudiany Oameron (1971) esta �ltima posibilidad, los actuales modelos
de evolución demuestran que el 14IT es de origen secundario.
Por otra parte, si fuese primario las relaciones lIlO y E/O
serían fijas, si se supone UBa función de nacimiento estelar
invariable, mientras que en el otro caso también depender�n del
ritmo de reciclaje del gas por las estrellas. Talbot y Arnett




probabilidades de que el TI sea de origen secundario, y así
se considerar� en nuestros modelos.
Lo que no está tan claro es el ritmo de for�aci6n de
este elemento, Talbot y Arnett (1973) deducen una expr-e s í.ón
aproximada:
w-- = 0.33 xmáx(O., 0.56+0.16xlogm - q4)'1\)
donde 0N es la fracci6n de masa externa a q4 en la que el car-
bono y el oxigeno se convierten parcialmente en nitr6geno y
�� la fracci6n de masa en la que el hidr6geno se convierte en
helio; como lL�ite superior, no muy realista, pero que al me-
nos permite 3cotar el ritmo de producci6n del nitr6geno, dan:
La primera co Lumna de la tabla XII da la fracci6n de
carbono y oxigeno de la envoltl.1.I'a que se transforL1a en nitr6-
geno calculada a partir de la primera expresi6n (zona 1 de la
figllI'a VI). Los valores adoptados son algo superiores a los
que obtienen Dearborn, Tinsley y Schramm (1978), pero están
de acuerdo con la conclusi6n de Iben y Truran (1978), de que
la producci6n de nitr6geno tiene lugar en todas las estrellas,
con Q�a pequeña contribuci6n por parte de cada Q�a de ellas.
El 3He procede de la destrucci6n del de1J.terio en las
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Tabla XII
; iL¡-Síntesis del N y
lL\T 3He l.i/l:fl@
lLL :;; -
"l/Ir, 'oí -'hel,..L 'J..@ 1;
1.05 -- -- L¡-.6 0.24 1.03 E";;4
1.15 -- 1.18 E-5 5.5 0.27 8.63 E-5
1.25 -- 7.70 E-5 6.5 0.31 7.26 E-5
1.35 1.09 E-4 8. 0.34 5.87 -, 5-- �-
1.45 0.01 2.41 E-4 10. 0.38 4.72 E-5
1.55 0.03 2.71 E_L� 12. 0.64 3.93 -r-r 5_[I..J-
1.65 0.05 2.77 E-L� 16. 0.56 2.94 -r-r 5_tj-
1.75 0.06 2.68 E-4 22. 0.48 2.13 E-5
1.85 0.07 2.53 E-4 28. 0.41 1.67 E-5
1.95 0.09 2.L�2 E-4 35. o. 3L� 1.35 E-5
2.2 0.13 2.25 E-4 52. 0.25 --
2.7 0.16 1.75 E-4 75. -- --
3.2 0.19 1.L�5 E_L� 95. -- --
3.8 0.22 1.22 3-4
L'
envolturas estelares y al ser destruido a su vez (dando r":fIe)
por los protones, se tendr� un proceso de equilibrio entre
ambas reacciones. Ta1bot y Arnett (loe. cit.) indican que to-
do el deuterio de las envolturas de estrellas inferiores a
2 Il se convierte en elementos n�s pesados y s610 una frac­'@
ci6n del que se halla en las estrellas masivas se convierte
en 3He• Segú� Iben y Truran (1978), la mayor parte del 3He
procede de las es��rellas con m ....<;2 LI , por lo que en lugar de'v (i)
seguir en nuestros modelos la indicaci6n de Talbot y Arnett
se tendra en cuenta la dada por Truran y eameron, la cual da
lugar a la seGunda columna de la tabla ZII; estos iJalores
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indican la fracci6n de nasa de la envoltura conve r-t i.de en 3'-'e.L.L
y, cono puede verse, la mayor parte de �l se produce en las
estrellas de ilasas menores, atL�Que para valores pequeños de
m la prescripci6n de Talbot y Arnett es válida. Para la su-
pervivencia del 3I-Ie original en la envoltura se ha seguido
..,
+amb í.én la regla de Truran y Camer-on : si m J. 25 I',�@, el JI-le es
destruido completamente; para Basas entre 3 y 10 Ll , el 3Be®
sobrevive en la cuarta parte más e;�erna de la estrella, y
para m.( 3 el 3�:;:e sobr-eví.ve en toda la envoltura estelar,
por encima de la capa de combusti6n del hidrógeno. Como se
comprende fácilmente, existir� una incertidl�bre importante
en este cálculo, especialmente a causa de que no se conoce
con e:x:actitud el grado de mezcla del material en la zona con-
vectiva, que lo transporta hacia regiones más calientes,
donde el JHe es destruido; por �sto los resultados referidos
a estos elementos deben considerarse como indicativos, pero
no pueden usarse para probar o negar las hip6tesis del mode-
lo, salvo en el caso de discrepancias extrenas.
Ya se ha dicho con anterioridad pr�cticam8nte todo
sobre la síntesis de los elementos ligeros. Cabe {micamente
señalar aquí la manera de tratar su síntesis en el modelo nU-
m�rico: fijado el ritmo de producci6n de estos elementos en
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un modelo autngen�tico, la abundancia de 6Li, 9De, 10B y
lID en la materia expulsada por vie�to en las estrellas de
carbono (fracci6n superricas) se fija de acuerdo con una aotm-
r"J ....J-r"J
daricLa 'LilE':: 10 ' mientras que en la materia expulsada por
las supernovas se parte de unas abtlildancias aproximadas (por
ejemplo las dadas por el modelo analítico) -:l las Ve ajt'..stando
en sucesivas iteraciones del modelo evo Lut Lvo , La contribu-
ci6n de la radiaci6n c6smica gal�ctica se toma de acuerdo
con la ecuaci6n C.l dada por Audouze y Tinsley, segtm se co-
menta en el ap�ndice C, pero ajustando m�s la dependencia con
respecto a los n�cleos progenitores, pues no se supone una
dependencia global de Z sino que se considera cada reacci6n
en particular y se hace depender .el ritmo de producci6n de
cada elemento de las abundancias ele H, He, C, N, ° -:l He del
modelo y segttn corresponda al caso (a partir del ritmo de su-
pernovas, masa de gas, etc ••• , ya incluidos; la contribuci6n
de cada reacci6n de astillado est� tomada de las tablas I y
VIII) •




6.- Resultados y conclusiones.
Evoluci6n del cas y de las poblaciones estelares.
Los resultados que se presentan se refieren ftmdamen-
t.a Luerrt e a las tres soluciones cons í.de r-ada s en el primer ca-
pitulo para resolver el problema de las estrellas G-K. En el
tipo de modelos se ignora dicha cuestión, pues se considera
que no es real. Se adopta, además, paraf-u:na expresi6n que de-
crece e:�onencialmente con el tiempo (caso TI = 1, visto en el
cuarto capitulo). En el aegundo tipo de modelos se ll.tiliza una
ley de nacimiento de estrellas proporcional a la masa de gas
en ese instante, según Quirk (1972) y Quirk y Tinsley (1973):
donde �(O) es la masa inicial de la Galaxia y r es la frac­
ción del gas que no colapsa en estrellas durante los 108 6
109 primeros años de la vida de la Galaxia. El tercer tipo de
modelos supone una generación inicial de estrellas de gran ma-
sa (m) 5 Me)' que enriquecen el gas Galáctico en elementos me-
tálicos de manera que ya desde la primera generacj_6n "noz-ma L''
de estrellas se verifica que el contenido metálico Z es mayor
que 0.3Z(3. Por lo demás, la variaci6nde r es similar a la de
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los modelos del primer tipo. En lo sucesivo, estas tres cla-
ses de modelos se designarán por KIT, lTEXP Y EXFGI, respec-
tivamerrce •
Las curvas de la gr�fica v�I representan la evolución
de � en diversos modelos: la curva 1 representa el caso n = 1
del capítulo 4 (modelo 2�� con �; 5::z(109), LJ.ientras q'.::.. e el ca­
so n = 2 est� representaQc por la curra 2 ( � = lxl09). Las
cuz-va s 3,L� y 5 son modelos ltEXP con exponente k = 1, 1.5 Y 2,
respectivanente, en los que � es del orden de 0.9, pues no
se ha conside:rado la acreción de materia extragal�ctica. En
cambio, el valor de 0 adoptado en el modelo representado en
la gr�fica X es sensiblemente menor, ya que se tie:1e en cuerrt a
la acreción, y coao consecuencia de ello f se estabiliza en
q
torno a 0.1 a partir de los 3xlO/ primeros años. La semejanza
entre las Cl..ITvas 1 y 3 en la gráfica VII es consecuencia de
que, para k = 1, r varia exponencialmente, y de que �
igual a la unidad. La curva 1 de las gráficas VII y IX es le
es cé'si
misma, y la de la gráfica XI presenta idéntico comportamiento,
salvo que por tratarse en este caso de un modelo EXPGI, el va-
lor inicial de � es menor, pues parte del gas colapsado en la
generación inicial queda en los remanentes que se fon1an al
morir las estrellas de dicha gen.eraci6n.
La gráfica VIII resume la evolución de� (para t)lOlO)
I..í)
es



































en un conjunto de modelos, variantes de los tres tipos com1e-
tados. Las cu�vas de VIIA" únicamente difieren en la masa q�e
se supone expulsan las estrellas al final de su vida: la cur-
va 1 coincide con la de la gráfica VII; la curva 2 está cons-
truida empleando para las masas remanentes los valores utili-
zados por Tinsley (1974), mientras que las 3 y 4 se refieren
a los valores usados por Talbot y Arnett (1973) y por Truran
y Cameron (1971), respectivamente en sus modelos (para compa-
rar la evoluci6n de ¡w , en este último caso no se ha intro­
ducido la generaci6n inicial de estrellas). De la semejanza
entre las prescripciones empleadas se puede concluir que este
factor tiene poca influencia en la evoluci6n de )A, en los EO-
delos considerados. Tampoco se ha incluido la hip6tesis de
:!3usso et al. (1977), de que la IJateria cOIJprendicla entre las
capas de combusti6n del hidr6geno y del helio (('1 O .03 I'�e) es
expulsada al morir la estrella (para estrel�as de masa mode-
rada).
la influencia
Las curvas VIIIE y C evalúan en ¡"cuan o se consideran
distintas masas m�xima y minima para la funci6n de distribu­
ci6n de masas, � (m). En VIIIB la curva 1 coincide con su ho-
m6nima de la gráfica VII, mientras que la 1 en Vllle es seme-
jante a la curva L� de VII, pero con (b = 0.96. Los limites su­
perior e inferior considerados para las masas estelares son:
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B \T e 1 2 3u
Límite inferior de nasa 0.04- 0.10 0.04-
Límite superior ce masa 30. 50. "A(\_,'v.
La escasa influencia del límite inferior en la evo-
luci6n de }N era de esperar, pues � depende m�s de la frac­
ción de masa que colapsa en estrellas de larga vida que de la
masa m.ínima consiclerada;respecto al límite superior, cabe de-
cir que si msup) 30 T;l®, su influencia en f es mínima, ya que
la fracci6n de estrellas de gran masa es pequeña (evidentemen-
te, este razonamiento s610 se puede aplicar a la evoluci6n de
f' no siendo v�lido para seguir la evoluci6n de la luminosi-
dad, ni mucho menos para la evoluci6n de la composici6n qui-
mica del gas gal�ctico).
En la gráfica IX se presento la evoluci6n de las va-
riables más importantes que dependen de la pOblaci6n estelar.
Se trata de un modelo SXP típico (-r; = 5xl09) y la edad de la
Galaxia es de � 1.4-xl010 años, pues entonces ,:10.1 (curva 1).
La curva 2 da la masa que las gigantes rojas (con m( 3 E@)
pierden por viento estelar, parte de la cual está enriquecida
en elementos ligeros. De ésto se deduce gue la contribuci6n de
las giGantes a la producci6n Galáctica de los elementos lige-
ros, no ser� constante, tal CODO se consideraba en el capítulo
O:J.lP9}D5 sD5 ep u9.l:J:JPJj: rr"
a
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LI_, sino que presentar¿ un máxí.rao para t entre 5 y 10xl09 ano s
.y luego decrecerá lentamente.· Las curvas 3,LI- Y 5 dan la evo-
Luc í.ón de la frecuencia de las e:z:plosiones de superno va , de
la luminosidad de la Galaxia y de II/L. :21 ritmo actual de su-
pernovas que predice el modelo es de 0.03 al año, acorde con
el valor corrientemente admitido, de une 8ada 15-50 años. Los
valores de L y de MiL que se obtienen son sinilares a los es-
10timados para nuestra Galaxia: L = 1.6xlO , L = 1.3xlOll (Van
den Bergh 1975, Vaucouleurs y Pence 1978). La masa es algo me-
nor, pues inicialmente se tOIila lCll -- r< L.m = ) L. oeg� esas® dos
cantidades, la relaci6n I,IjL es de 12; sin embargo debe te'.lerse
en cuenta la existencia de un númer-o consideraole de enana s
LI, no visibLe s , que implican une rela ci6n LVL del orden de 5
('.rinsley 1974, Truran y Cameron 1971).
L ¡:,
�. -ra s graIJ_Ca s 1,. y dan la evo luci6n de un mode lo lm:cp
( � = 0.8, k = 1.5) y de un modelo E:ryGI (la masa de gas co-
•
lapsada en la GI es igual al 90% de la masa total). La nume-
raci6n de las cu�vas representa las misnas variables que en
la gráfica TI.
La edad en el modelo rm}.J? de la gráfica Z no puede
darse con precisi6n, pues r: 0.1 desde los 3xl09 años debi-
do a que la acreci6n de materia extir-aga Láct í.ca compensa la ::'1a-
sa de. gas que condensa en estrellas. Teniendo en cuente la evo-
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lución de la lluninosidad y del ritno de supernovas puede de-
á 1 0 � ] ��l 10 ��cirse que la edad del ncde Lo esto entre _oL,j _o_./ .. ,_ O ano s ,
,Se intentará dar UIl. valor ná s preciso estudiando lo. evolución
de las abundanc.í.a s de los e Lemerrbo s químicos en el gas. El
ritmo de aparici6n de supernova s es muy elevado en la prime-
ra fase evoLutLva (.8 le. Galaxia, ;;ra que la mayor par-te del gas
colapsa. Hacia las últinas etapas el n{unero de supernovas es
constante, pues el número de estrellas que se forman a partir
de los 3xl09 años casi lo es. La curva 6, que no está en las
gráficas IX Y XI, representa la ma sa de gas de origen extraga-
láctico que pasa a formar parte del gas galáctico por acreción.
Esta es nuLa hasta que r=: El ritmo de acreci6n es casi
co�stante y del orden de 1-2 M /afo, lo cue está de acuerdo® --
con la estimación de Oort (1974) y es un valor similar al US8-
(lo por Tinsley (1974). Si en este modelo se toma un va lor de
� e 0.8, al colapsar una mayor fracci6n de gas aumerrca la
acreci6n de materia eJ�ragaláctica y, por consiguiente, el
ritmo de supernovas en las {ütimas etapas, obteniéndose valo-
res mayores que los que pueden considerarse coherentes con
las observaciones.
10
La edad del modelo EXJ?GI (gráfica XI) es de 1.5xlO
años y la evolución de su población estelar es semejante a la
del modelo EX:2 de la gráfica IX, salvo que e:-:j_ste una genera-
13n- (
c í.ón inicial de est:rellas masivas (GI) y,--por lo tanto, se
tendr� una r neno.c , un ri timo inicia 1 de supernova s D.u:,� gra:.1.­
de (mucho mayor Que el de la primera etapa en el modelo lEXP,
,r2::':- la última columna de la tabla XIII) y un mayor núner-o de
objetos compactos que en los otros dos modelos (tabla ==111,
columna 8).
Si se asocia el nacimiento de púlsares con la muerte
de estre llas masivas (m> Ll- LI�) o, lo que es equ.í,va lente , al
ritmo de aparici6n de las supernovas, se deduce que el rango
de masas considerado para las estrellas progenitores es insu-
ficiente, en todos los modelo, para dar cuenta de la frecuen-
cia de formaci6n de estos objetos en la Galaxia (lUlO cada cua-
tro - seis años, ver capítulo 5).
Las inestabilidades que se dan en la primera fase evo-
lutiva de los t�es modelos son de naturaleza numérica, origi-
nado s al tomar lID intervalo de tiempo constante, cuando en
esas
8 �
etapas se tendría que tomar un DT menor que 10 ano s ,
Las características Dás interesantes de las poblacio-
ncs estelares en los diversos modelos e instantes de la evo-
luci6n están resumidas en la tabla XIII. Dentro de las tres
clases de modelos hay que considerar tres posibilidades de
evoluci6n, según los casos B Y C, para la fornaci6n de re-
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el caso EXPGI s6lo se considera la posibilidad C, seg{li� el
modelo de Truran -:/ Cameron (lo"c. cit.) • Atendiendo s610 El la
evoluci6n de ¡U y de L, los resultados que se obtiene en ceda
caso son muy aeme ja-rt e s entre sí (ver tabla =aII) , por lo que
en este apartado no se distinguirá entre ellos, ni se tendrá
en cuenta la expul.s í.ón de la intercapa de combust í.ón , ya q,ue
apenas modifica los resultados de los modelos. El númer-o de
estrellas visibles coincide don el n{unero de estrellas que
están en la secuencia pricipal, ya que el nÚlliero de gigantes
rojas es pequeño frente al de aquéllas (almque, como se des-
prende de las tablas XIV, XV Y XVI, su contribuci6n a la lumi-
nosidad galáctica es del orden del 25% de la luminosidad to-
tal). El númer-o de estrel}_as no visibles (m <0.08 l.I Y obje­@
tos compactos) ::'Gpresenta entre el 15 y el 20% ele la masa to-
tal de la Galaxia en el momento actual.
Los casos 11E:X:P-AII, EXP-GIl y :;:;;:·;::F-GI2 son variantes de
los modelo l'lEXP y EXJ?GI, respectivamente. El modelo AII utili-
za una 0= 0.5, por lo que el ritrmo de supernova s cue predice
para t = 14.6xl09 anos es derna sLado elevado; los modelos GIl
y GI2 suponen que la fracci6n de gas que, en la generación ini-
c í.a L, colapsa en estrellas de gran masa es un 50% en el pri-
::ner caso y un 100% en el segnndo. Los resultados que se obtie-
nen en estos modelos son OBstante semejantes en lo que respecta
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a la población estelar, pero presentan diferentes caracteris-
ticas en lo que se refiere a la abundancia inicial de los ele-
mentos metálicos (especialmente el modelo E�;P-GIl frente a los
modelos EXFGI Y EXP-GI2).
Las tablas XIV A Y B muestran la conposición de la po-
blaci6n estelar para t = 5xl08 y t = lL�.6xl09 años, respecti-
vamente, en el modelo EXP-A (correspondientes a las filas pri-
mera y tercera de la tabla XIII); en la primera de ellas se vé
que s610 existen estrellas en la fase gigante para m) 2.2 1W@,
ya que las de masas menores no han podido evolucionar afin hacia
ese estado. La tabla XV representa la distribuci6n de la po­
blaci6n estelar para el modelo 1lliXP-A en t = 14.6xl09 anos.
Este modelo es algo más luminoso que el correspondien�e mode-
lo EXP-A. Las tablas XVI A Y B se refieren al modelo EXFGI es-
tandard: la primera da la dist�ibuci6n de estrellas para la
generaci6n inicial (s610 apar-e cen estrellas con m) 5 E ) Y lao
segunda para t = 1.4xlolOaños; en la tabla XVL'l se tiene una
�
= 0.8, pues allilque inicialmente se supone Que colapsa el
90% del gas, la mayor parte de �l vuelve al medio galáctico
al morir las estrellas, quedando del orden del 20% en los re-
manentes formados.
La evoluci6n de la fracci6n de estrellas de los tipos
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0.460 5.siSE. 08 1.• 21Z!; 09 'i-.9TuE-O.z. 6,023E 07
0.515 4,783E 08 9.287� 08 7.0S0E-OZ 6.547E 07
·0·;565·'·
..
·····Y; 969EOS 7"; 025"E OS
-
"..:azuE.-Üz---- 5;898 E 07··-·-·
--0.00;·········· j;636¿ 08 ···-··6·; oro E 08····· T;··2901:·-Ol··--·-T;T$3E ··07
0.65U 3.béOE 08 5' ..63lE- 08 1.710É.-ol 9,ó29E 07
0.ó90 2,519E.. 08 3.6"JE. 08 2�210t!.-Q1. 8,Oo7E.0.7
0.725 A..,994a 07 EI.S8i1E.07 3 .• 230É-Ol. 2.225E 07
0.775 4:9l1E 07 ó.J37� 07 5,290E-Ol 3.352E 07
:u�·a2:r ························�.-835¡;·07·-········:�5";86IE or·-···7;45"OE-Ol·- 4";366E 07
.
;o� 875 ·············<\;T65·EbT·· ,·;445E Ó7····-a·�oóoE;,;dr-··········· q;·;369E·07
:0.925 4.b9QE 07 5.08U'::. CI7' Ih200E-Ol 4-.165E 07
0.975 4o.�ó37E. er 4'.75óE 07
. l.O.70E 00 !.089E· 07- 0.0. 1 .• oaoe cr.
1.0�O 8t78J� 07 a.J6sE. 07 1.61U� 00 1.3�7E 08 0.0 1..250E OL
1.1�O a.OleE 07 b.972E 07 ¿.670E 00 l,aó2E 08 0.0 1.430E 01
;1.2,0 7,376E 07 5.90¡E 07 3.aOOE 00 2.242E Os 0.0 2.300E 01
'L3'S0
.....
6,!l2C1E 075.059€:··07 q;�9'100EúO ·2;499E 08 0.0·· y;nOE 01
1.450 6.358E 07 4.385E 07 ó�780E 00 2,973E 08 0.0 4-.100E 01
1.5S0 5.947E 07. J.S37E 07 S,S80E 00 3.407E oa 0.0 5.190E al.
l.ó50 5,SB7E 07 3.38oE 07 1 •.0901;. al. 3 .• 691E 08 0.0 6.340E al
1.750 S.261E 07 3.010E 07 1.350E al �.063E 08 0,0 1.1�OE 01
1.850 �,982Eo7 2.693E:Q7··--·1;6o(.jE··bl··-··Q;;4'71E08 0.0 ··9;4S0E 01'
i.95Ó·· 4�·727E. 07 �;42':¡'E07···· ·Z:Ot+QE·Ul ·�;94SE 08 0.0
.....
r;150e: 02
2·190 1.328E 08 ó,064-E 07 3.,;&OE OL Z.038E.09 0.0 1..860E 02
2,&90 1.530E oa 4.'OJE. 01 7.090� 01 3.196E 09 1.326E 07 2.220E 02
3'240 5,0841:.07 l..lOO!:: 07 1,400E oz, 1.b80E 09- ó.789E. 06 z .• 920E 02
3.840 ó,ó17E 07 1.139E 07 2,51UE 02 2.926E 09 6.J40� 06 5.33GE 02
.:.�._��Ü
.
3.964E.)1 .. ±��?�Q(º§:::=:: �;9QE 02········· ?;�?�� 09···
....
4�671E 06 ··············1·�·n7E 03
ESTRELLAS CON HD.
5.4]0 1,772E OT 3.264e: 06 1r15�! 03 2.976E 09
6.4�O 1.a81E 07 2.90J�. Ob ¡.0�7E 03 3.211E 09
8.000 2.261E 07 2.827E o� 4.S'loóE OJ 3.855E 09
9;960 T,792E 07 r;799C b� 9�1bTE 03 ·3.lJt¡,E \)9
Ü� 960 l. '+12:' Ó7 i;IaoE ·Ob L 5ó2E Q4- 2. 76�E 09
15.970 31146E 07 1.• 970E 00 L.• 490E 04 4.,917E 09
22.100 1.747E, 07 7.90SE 05 4-·.84UE Jl¡. 3,188E Q9
Ze.Ó90 1,S12� 07 S.383� 05 9.829f ú� 3.17SE 09
34.850 1,231� 01 3.SJl¿ 05 1.54;E 05 2.�55� 09
52;220 3.256E. 07·····o.230¿ ·05 S;23lE \,)5··········1 • .1051:: 10
H;86Q 6�S09E 06 8.695t:: o"'··
...
ii;OOlt:: ü, 2.ÚA7E 09
94.!40 ;,,29E 07 l.612E 05 1.17bE 00 4.147E�09
---
�...
SUPEfotNOV.AS I "NO (M> 6) ... 7. �nJE-u2






















Poblaci6n estelar en el modelo �LP-A, para t = 1.46xl010años.
Tabla ZIV B (p&gina Siguiente)
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OAD D� L� GALAXIA 1.46DE la ANbs
iASA-TO'TAl..(¡¡Ué. COINCIDE. CON LA MASA ACTUAL 9.999E lr,
.vdO C�_� C¡�NT:J DE GAS EN EL �O,..EI�T_? �_C:TUAL. -10.59(;:.1
�MERO rOTAL �E. ESTRELLAS
lASA tjr�L c,= E.STRELLAs---- ··········a··�-·9·4(j·t:····_·l"(.:;-···
__ ·· __ ··· __ __._ _ _ __ ._ _ -
�SA ESTRELLAS �ISIBLES 7-.654E lU
�SA R�MANfNTES COMPACTOS 5.098E 09















(j; o � .1.
---.----------
7;7 6 7 E 0'1
- ---
1; 2 73E-rr- -----0-; d





2; 763 E: 09
-------
:J;o.37E TU-------- -r-�4UDE;;;;03'----------q;:251E a1
0,110 3t2�6c. 09 2.�60t. le l..900E-o.3 5.b2..5E 07-
0,1.32 J.553E. 09 ,,692E 10 2.,600E.-O.3' 6.998E 01-
Q,158 �.102� 09 2.59bE l� 3.60UE-Ol �.3�7E 07
ü.1QO 4.7)OE 09 2.A89� 10 �.3uOe-03 l,070E 08
·0,220
..
······S;422t 09 -2;37SE lo------7;9Coe:;;.:Ü.:r
-----
r,879EOS
. - - -- ------- ---- - ---- -
0-.274 ··6;167E d<f ----2'-;2�1¿ Tij---------r;-:27üE;;;02 Z;S58E--Ó8
----------- -------------- ..... ---
O.32� 7.u72E O� 2.1�bt:. 10- L.050t:""'J2 4-.'+20E 08
l· 0.394 7.1147E
09 1 • .3'J0t: 10 3.280E.-oZ 6.1.99E 08
0.460 ó.522E. 09 1..41dE 10 'h910é.-02 7,OHE 08
10.51S '.S96C: O'? l,OB7E: 10 7.05JE-Q¿ 7,ó60E OSO. 5�5 -4. 644E- 0(.1 a-;2r9t:-09 ---9;S2dE-02-------a ;-071E-OS
--C¡-;6nS'· -- 4;2'54E 09·········· '··7; d32E-b9---------r-;29UE-Ol------9;OTle: 08
0.650 4-.28ZE O� Ó .,.I38t: 09- 1.,71.GE-<JJ.. 1_.127E 09
0,1:190 2,94n 09 1¡.·.271f_ QC¡ 2.2.luE-Ol_ 9.4-"9E 08
C.j2� '.ó43E 08 a.059E oa l.23UE-OJ.. 2.ó03E 08









-S:574E: 08 ó;J1iEb8 -a;ObOE-or- S;135E 08
0·925 S.�IHC:_ 08' 5,94JE 08 S.2aoE-ol 4-.S7JE 08
0.975 l.b17E 08 1.276E eL
-
1.070E 00 1.367E 08 2.261E 07 1.080E 01 2,441E 08
1.0:50 2.5HE. 08 1.861E Dé 1.6l0E 00 2,996E 08 3.722E. 07 L.2�OE 01 'h6.52E es
1,150 1.472E 08 9'499E 07 2.670E 00 2.536E 08 2,l��E 07 1.430€ 01 ).081E 08
1.250 9,Ü35€ 07 5.109€ 07 3.800E 00 1.941E 08 1.�89E 07 2.300E 01 3.42�E 08
1·3�(J ······6.112t: 01 :3;0.54€:07 4;940EOO- 1.S09Eoa L894�07··········· 3;110€01 --.5;891E08
1.4'50 4-.b88€ 07 2.121E- 01' & ..7aOE 00 1,438E 08 1.402E 01 4.100E 01 5 ..14"€ 08
! • .5�o 3.ó.56f.07 1,.523€ 07 a.8soE 00 l,357E_ 08 1.031€ 07 5.190€ 01 .5.351€ 081.650 2,839E. 07 1rl6ZE.OT 1· ..090E al. 1.266E 08 6,831é 06 &.340E 01_ 4,331E 08
. l.750 2,255� 07 8.721€ 06 1.350E 01 1.177E 08 5.029€ 06 7.140€ 01 3.892E 08
1.850 1.741�·· 07' ······6.40bE-66 r;660€'or-' "1�\)6Jtalr- 3,586€--06 9;450E-Ol --3.389€ 081.950 1.'lo32é, 07 5.BÜ: 06---------Z;04oE 01 Cos1E 08 2.592E06 -r;rsOE-02 ····2.981€ 082.190 2.467E 07 8.401E 06 3.360e 01 2.823E 08 ,.�20E 06 1,86°€ 02 6.11ó€ O�2,690 l,753E 07 '.175E 06 7.090E 01 3,669E OS 1.510E 0& 2.220E 02. 3.352E 08
3.240 8.872E. 06 1,382E 0& 1.400€ 02 1.935E 08 1,49.5E 06 2.920E 02 4.365E 003.84U 7.008E 06 l.311l 0& 2.57UE 02 3.370E 08 7,268C: 05 5.330E 02 3.314€ 08
.. ·:ll3U··
····
•.�.5Ó4E··06 ············t+·.94ó¿··05-------S.43ÚEb2----?�686E08 5�370E 05 ·----L.li7E03·· 5.999E 08
5,410
ES-T�EL ...AS CON T<DT
2.Ü44E 06 3.163E. 05 1.154€ 0.3 3,431E 086.480 2,169€ 06 3.347E 05 ¿,087E 0.3 3.102E 088.000 2.ó081:. 06 3,259t. 05 �.'54t1E 03 4.�45E 089.91:10 2.066E b(, ¿.075� 05 '1. f67e:. 0.3·----- 3 � bUE OS
................... - ....
11,960 1.028E Dé l,JoSl.f. 05 ········1,562E 04--· 3.1il9E 0815.970 J,b27E 06 2. 271� os ¿.496E 04- S.670E 0822,100 2,Ul4E 06 9.11!E. 01;.- 'I-,84UE 0'+ 4 • .367E 0828.090 1: 744E. 06 6·207E. 01;.- 9,829E íJój. 3.6"lE 0834.aSQ l,419é 06 ... ont. 04 1.5'lo�t: os 2.dilE 085,.2/0 J,75SE. 06 7.1901:. 04 5,231E \15 1.504E 09h. 860 --
94.840 7.S05t. OS l.OO.)¿ O� ;,OOlE O:, 2.406€ \l8l,7ó3E 06 l,�59E 04 1.17!!€ QtI S.474E 08







_ Q.llo___ ;: ��!� �:










o.�qO .. 4 •.823E Oq
0.725 9.562E 08




o •.nf 2t5Cl6E 08












.. " .. _ 6!969E 07
2·690
._ ....... J.q60E 07
3.240 2,581E 07









2,084i: 11 0.0 0.0.
4-..970E 11) 1..400E-OJ 6',957E 07
4,341tE 10 1.900E-0.3 9.204E 07
4,405t:. 10 .2,600�-oj l,145E 08
4.249E 10 3,600E-oJ 1.530E oa
4--,OHE 10 4.:300E-03 l,752E OS
3.s9ZE LO 7.900e-03 3.0'Í4E 08
3.6a3E la 1.270'-02 �,o7aE 08
3.528� 10 2.050E-02 l,233E oa
3,093E 10 .. 3. 280E ....;02 .... 1.015E 09
2.320E 10 �.97úE-02 1.153E 09
l.7TBe 1.0 7.050E-02 1.21!!4E 09
1..3451:; la ".8Z0E-02 1�3HE 09
1...l51E la 1.290f..-O� 1:.'+84E 09
1,07aE ... lU. 1.71uE-Ol .....1.6"'.€ 09
6.989E 09 2.l1��-01 l.'l¡.5E 09
1.319€.09 3.23UE-Ql 4.260E 08
1:,213E 09 5.290e-Ol 6.'+19E 0&
1,lZ2E 09 7,450E-Ol 8;360E 08
1 .. M·3E 09 a, 060E-Ol. 8 ..403€ 08
9.12&E 08 �.200�-Ol _7L975E 08
2,203E 08 1.070E 00
....
2.357E 08
3.431E 08 1.61uE 00 5,524€ oa
2.030E oa Z.670E 00 5.420€ 08
1.2l0E 08 �.800E 00 4.5q9E 08
7.69SE 07 �.940E 00 3��03E 08
5.512E 07 .. ó •. 78oE 00 3,737E oa
4,062(07 .ª,a80E oc .. ),607€ 08
3.136E 07 1.090� 01 3.��9E oa
2.�90E 07 1.,350E al 3;ZZ6E O�
1.782E 07 1.660� OL 2,958E 08
1,443E 07 2..0'+Of.. 01. "2. 94�E 08
2,407E, 07.... 3,360E 01 8,089E oa
1!305E 07 7,090E 01 1.067E 09
4.07B€ o� 1.40of 02 5,709E oa
3,869€ 0& 2.s70e 02. 9;944€ 08





















































































































Poblaci6n estelar en el mod.éLc liliXP-A, para t = 1.46:{lOlOa50s
Tabla Di
144
EDAIJ. DE. LA, �LAX.IA l·OOÚE O� ANOS.
IMASA.TOI�L �U� CºI,�ClbE cON LA MÁSA: ACTÜAl_·l.OOÓE ll.TANT� POR Cl�NT� DE GAS E� EL �b�ENTO ACTUAL 79.660�
NUMERÓ QE ESTRE.I...i.ÁS ·V t S J BLEs" 2, 500E 09'
NUMERO OBJETOS COfl1P'ACrOS '+-,4-95E 09-
NUM, ESTRELLÁS SEC,?RINCIPAL le.SOOE 09
NU,." ES.TRt:LLAS GlGAN.T;S- ROJAS 0 .. 0-
NUME�º f.o? T_RE.�LAS "'.. �., 08M" s9LAR O. O
de; la �ebla, por ser nuLa
la co�tribuci6n para
m. <. 5 �'-@
MASA. T�TAL. O; ESTRELLAS;
MASAE�TRELL�S V¡SI6LES _ c.o
MASA REMANENTÉS COMPACTOS Z .0.34€ 10
MASA DE �STR��LAS �(�08M.SOLAR bid"
-
MARCA DEL MASA oEL ESTRELLAS LUMIN,�ARCA LUMINOSIDAD ESTRELL.AS LU�IN,,"1�RCA LU>.4! ,lOS ¡ DAD
I.NTE�VALCJ
.......
INTERVALO S;C,PRIN., S!PRlf'l�I?�L SEc!.PR !N� .<lIG.ROJÁS GIGA"ITE� GIGANTES ROJA!;
la,oH 0,0 0.0- { 0,0 0-;0 �rO'091 _ . (j. o o, o lo, 4-0 O E-O:3 0,0 -0:-0 ---3,811.0 0.0 0,0 . ¿,5fOE O¿ 0.0 - 'r 5; 330¡;: "02 0,04,5130 0,0 0,0 I 5,4-.30� 02 0.0 eh o I 1.117E 03 O.J
ES·TRELLA5- CON, T<DT
5.430 7.S89E 09 l'39SE 09 1.lS'l-E 0.3 1.274E 12
&.480 8,05-4E 09 l,2-43E: 09
.
2.087E 0.3 1,315E 12
8.000 9.ó84E 09 1,210E 09 4·; 5'+éE 03 1.bS1E 12
�,960 7',673E 09 T.70-4€ 08 9.1&TE 0.3 1.3�2E 12
11,960 &,Q45E 09 5.05'1-E 08 1., %2E 04 L,1O-4€ 12
15.910 I,347E. -!OO �.4:35E oa 2.49éE o� 2;lo6E 12
.. 22.100 7,481E 09 3.38SE 08 4.84uE 0'1- 1,ó22E 12
28.090 6,475E 09
.. ......
2;305E os 9,829E 0'1-
..
l,359E 12
34; 85(:) �,269E. 09 1,512E: oa l,54SE 05 l,051E 12
52,220 1.J94E. 10 Z,á70E 08 5,2:3lÉ 05 '.S87E l2
14,860 2.787E. oq J,72JE oT- a.oolE 05 8,.936E II
94,8�Q (",47E 09 6.904€ Q:1 1.17�� 0& Z.OJ.3E 1.2
SIJPERNOi¡AS' AN<_? CI¡.<""(8)" 3; aS1E 01 (M)8)··j:2,3E 01
Poblaci6n estelar en e�_mQdelo �XPGI, para t = lxl08 años.
Tabla X'lI A
Poblaci6n estelar en el mode Lo E};_..l:-GI, para
l�
t = 1.40xlO u 81:'0 S •
�at:l..9 ZiTI:8 (página siguiente)
lLl.r::..j
4ASArOTAL \ilUE COI NC I DE CON LA .'1ASA ACTUAL l. OCJOE ·li
�NTd POR CI�NT� DE GAS EN EL ���ENTO ACTUAL 9.02J�
�UMERO TOTAL DE. ESTRELLAS
�UMER6 �� ESTRELLAS ·VISIBl.ES"
�UMERO 06J�T�S COMPACTOS
*UM. -ESTRELLAS SEC.PR[NC¡PAL.
�UM. ESTRaL�S. G I GAN.TES. FlOJAS







9.• a8}E .. 1i) ...
9.-099E la




�AsADE ESTR�CLAS M<.OIlM.SOL.AR Q.OJiE: 09





S. PR.! N.� IPAL sgc ,PR IN.
..
G I G, ROJAS
LUMIN.MARCA LUMINOSIDAD
GIGANTt� GIGANTES R00A�
0,061 &,031E. 09 'hUTE 10 0.,.0" 0:'. O'
0.09l-. i·,H6E.09 2., . .3' SE. la 1 ...40Cg-aJ 3,301E 07




¿ 1 7'9E 09 2,090E 10 2.600E-OJ 5. ,+·34E 07
_ .0.158 3,185E ... 09 .......• ?Ol&E. 10 j ,600E";'ÓJ 7.258E 07
0.190 3,b73E 09 1.93JE 10 'Io',300E-03
..
a;:312E 07
0.228 �,2ioE 09' 1,·846E 10 7,900e-03 1;'+59E 08
O, :Z74- �·,788E 09 l..,.748.E 10 a, 210e-o, 2.219E 08
0.�2a �,�91E.. 09
.
1.6HE la 2.. 05 oÉ.-O 2. 3.'+32E 08





l� 10iE 10 '+.970E-oi .. 5.H2E 08
o; 515
.
4,:345E 09 8,4.36E 09 7.Ó50t:-i)2 5.948E 08
0.565 3.ó05E: 09 ó,3au. 09 9,s20e-02 6-.2i:.6cE Oa
0.605 Jt30:;E 09 5.460E 09 l.,290e.-Q1. 7 .O�JE OS
0.6,Q :3.32!SE.. 09 5.1l5E 09 1.7l0É-Ol.. a-. 7,+·7E 08
0.690 2c288E 09 .3.:316E 09 2..210E-01 7. :328E 08.
0.725 �" 536E 08 Ó,257E oa :3; ijoE';';'Ol
...
-¿,021E 08
0,775 4-,'Io61E 08 5,757E 08 5.29OE-Ol 3.0'+5E 08
0.825 �, 392E 08 5. 32 ti;E 08 T. ti;5 oe-ol-. :3.966E 08
0.a7S �., 328E. 08 ';¡'·.946E 08 8.060�-Ol 3,987E oa
0.q25 4-,2bsE.oa 4.6HE 08 a.• 2QOE-O.l. :3.7a4E 015
.
0.975 1.J97E 08 .1.100E. 08 1,070� 00 1,177E 08 1.974C 07 1.080e: 01 2' .1.32E 011
1,0!l0 2.223E 08 1.!S99E 08 1.610E 00 2,575E 08 3,¿38E 07 1.2'50E 01 4.047E 08
1,150 i.264E 08 a.142E. 07 ····2..670E 00 2.1HE 08 1,aS8E 07 1.43UE 01 2.657E' 08
1,2'0- r,74·1E o, �,371E 07 :3,800E 00 1.661E 08 t.280E 07 2.300E 01 2. 94-3 e: ua
1 '350- �.231E OT 2.611E 01 '+.940E 00 1.290E 08 1,b25E 01 3.110E al 5.0S'IoE ua
1.450 4-.009E. 01 1..8l2E 01 6. reoÉ 00 1,22SE 08 1..202E. Q7 'r-.10Ot:: 01 4.92bE QIl




. t� 920E ············1.090t: 01
.. ,. .
L081E 08 '5, d'+6E 06 6.:340E 01 :3.707� Q80.&
1,750 i.926E·· 07 7,444� i.:350E
., ...
4.:301E 06 7.740E 0106 01 l,oa5E 08 3 • .32'1F. 01;
1.8'0 I,48TE 07 5.467E 0.6
.
l..• 6óoe 01 9.075E 07 3.066E 06' 9',4,OE 0.1 2.897E oa
1.,950. l,2Z:3E 0.7 4-.395E 0.6 2.04-0e ci, 8; 966E 0.7' Z.215E 06 1.Bo.E 02 2 • .54-dE oa
2 .. .l.9o. 2,105E 01 7.167E 06 J.,3óOÉ· 01.. 2.408E 08 2.835E. ce- 1.860E ol 5.27:JE O.,
_.2,1190 l,'+95E 07 4,.4lJE 0& 7.a90É ul 3.129E 08 t.288E 0.6 2.22üE 02 2.�60E 0&
_312"40. 7,566E 06 l,lHE 06
..
i,4001: 02 1.649E 08 1. 275E 00 2.920E 02 3.723¡: UI:!3,840 �,'+87E 06 1, U8E 06 2.570E 02 2.873E 08 6.199E 05 5.3:30E 02 3 • .3Q4E (.)d
��!O �,891E 06 4:!.Z!7E o, '.4-3(J� 02 2�290E 08 4,379E 0.5 1.U7E 0.3 5,115E aa--
5,430.
ESTREL.LAS CON' T<DT
�.H2E 06 :3.208E 0.5 1.15'1oE 0:3 2.925E 086;480 l,849E 06 2.85:3E 05 2;087É 03 3.156E 088,000
-.
2.22JE 06 2.779E 05 4;546E 03 J.790E 089.960. l.7�lE 06 1.769E 05 9,lHE 03 :3.080E 0811.960. ;,388E 06 11160E 05 1.562E 0'+ 2.118E 0815.970 3,092E. 0.6 1.93óE 0.5 '.496E al+- 4.• 83,JE 0.822, lOO 1,717E 06 7.771E 0'+ '+. 840� 0'10 3.72:;E 0828,090 i,486E: 06 5,292E 04 9.829E 0'+ 3.121E 08
! 34.850 i,2i6E 06 3.471e. 0'+ 1.5'+5E: 05 2.'+14E 0852.220. JI201E 06 6.129E '04 5.23l.E 05 1.282E 097�,86o. �,398E 05 B,547E 03 8.COlÉ 05 2.051E 0894,840 1.S0JE 06 1.58SE o.� 1..170E. 0.6 ';¡'.667E 08
























� � � cj
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nido me+á Lf.co pequeño ( < 0.3Z ), est� representada en la grá­®
fica :"�II. Las curvas 1 .: 2 se refieren al modelo EXP en los
casos A Y TI, respectivamente (el caso e coincide con el B en
este punto); la fracci6n de estas estrellas con respecto al
número total de estrellas de estos tipos vale uno hasta que
Z se ha e e mayo r- que 0.3 Z@ a partir de ese instante (t �
2xl09 años para el caso A, y t O!. 5::.rl09 años para el caso TI),
la fracci6n decrece. En estos modelos la fracci6n actual es
mayor que 0.1 tal como era de esperar serrún'-' lo comentado en
el capítulo l. Las curvas 3 y L1- se refieren al modelo lTJ:i:X]?,
para factores � = 0.8 y 0.5, respectivamenetet no se hace
distinci6n algLma entre los casos A, D Y C, pues ya a partir
de la primera generaci6n eL: corrsen.ído metálico es mayor que
0.32 • Por consiguiente, esas dos ClITVaS representan una co­e
ta superior de la fracci6n de estrellas G y K de la ae cueric La
principal con bajo contenido metálico. La fracci6n actual:es,
:por lo tanto, menor gue 0.1, en ouen acuerdo con las obser-
vaciones de Bond (1970). Ha se ha representado el caso c-:>:!:'r€:3-
p:n:rl:.?::J.te al modelo EXPGI, ya que la GI de estrellas masivas
enriquece el gas en elenentos met�licos por encima de 0.3Z�
ya desde la primera gel'..eraci6n norrre L de estrellas, y por lo
tanto aquella fracción es nula. 3e trata, evidente:::wnte de uns
...... ., xtSlvuaClon e� rema, impuesta por la naturaleza discreta de los
modelos nunér-í.co s de evo Luc i.ón ,
�
:2voh_1_ci6l1. de los eleme:::ltos Iietá1icos, del TI y ¿el .JEe.
El contenido Det�lico act�al del gas gal&ctico, Z,
se estina entre O. C:5 y c. 30 (Pegel z/ ��atchett 1975, :Gusso
et al. 1977); este vrlor restringe los modos de nucleosíl1.te-
sis de elementos pesados que pueden darse en los diversos l2l0-
delos evolutivos. As!., en el :'¡10delo 3��l-', el caso .ti. de sínte-
sis (ver gráfica. XIII) predice lliL valor actual de Z oastante
ma=;-or que el observado; puesto que el caso B da un valor de
Z algo '08 jo, posiblemente el modo de nucleosíntesis estelar
que ajuste ne jo:r el valor actual de Z, se halle entre esas do s
situa ciones (por e j err...plo, pOdría S3r: si m > 70 IiJI@, la estre-
lla e:�ulsa al morir, materia enriquecida en elementos netb-
licos pesados, mí.entir-as que , para 9 � m e 70 tI®, únicamerrt e se
pierde la envoltura estelar hasta 18s capas de conbusti6n del
carbono y del oxigeno). El caso e seria adecuado si la frac-
ci6n actual de gas fuese menor Que 0.1 (NO.05 ómerio s ) ,
La variaci6n de Z con respecto al tiempo es mon6tona
creciente en los modelos EJiJ? y :S:TT=JGI, .3']_�:�.U8 dicho valor crece
más rápidO en el primero oue en Al s egundo , ya que en éste




















.Si se supone '1l).e el 90�'5 del �;as inicial colapsa en
una generación singular inicial (si se considera el 10CIo los
resultados son semejantes, seg{m se desy�ende de los datos de
las tablas :CVI y XVII para los modelos EXJ?GI y EXP-GI2), la
evolución de Z viene dada por la línea marcad "0.911 en la ul-
tima parte de la gráfica ZIII. El valor actual (�e Z que :pre-
dice el modelo es algo grande, debido posiblemente a que no
se han utilizado en este modelo las especificaciones dadas
por TrlU'an -y Cameron (1971), sino la s m� s recientes de Arnett
(1978) para estrellas con n) 70 se refleja en una
sobr-eabundanc i.a de e, u, o y Ne (ver zráfj_ca XVI), po r lo Q_1_:e
se han considerado dos alternativas al modelo: suponer que
s610 colapsa el 50�'; del gas en la :priBera gerleración, y que
la sintesis de elementos metálicos se desarrolla como en el
caso anterior (curva "0.5"), o suponer que sólo las estrellas
de me vor masa, m} 80 T� sintetizan elementos :pesados: curvati ' .•(j ,
"0.5Ex" (la evolución de estos casos corresponde al modelo
:SX".f-GIl de las tablas :CVI y XVII).
La evolución de Z en el modelo 13:CP no es mon6tona: en
la primera etapa evolutiva crece rápidamente a caUSA del ele-
vado rit�o de nacimiento ( y muerte) de estrellas masivas; el
decrecimiento posterior es consecuencia del bajo contenido me-
tálico del gas extragaláctico acrecido, pues se trata de na-
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terial de composici6n cosmo16gica. La existencia de ese m�-
ximo de Z, seguida de LID valor casi constante, se conoce como
efecto SLIR (rt super-metal-rich e f'e ot v , Taloot y A�C'nett, 1971);
el valor del máxiillo depende básicamente de los parámetros de
la f'unc.í.ón de nacimiento; el efecto m,IR se ha sugerido como
posible explicaci6n de las elevadas abundancias metálicas que
se observan en algunos cúmulos abiertos viejos y en campos de
estrellas viejas (ver Tinsley 1974 y referencias). El proceso
de nucleosintesis estelar que mejor se ajusta a este modelo
se sitúa ta:1oién entre los casos A y B, pero con caracterís-
ticas más similares al primero de ellos.
La tabla XV-"I1 resume la evoluci6n de los elementos me­
tálicos, del D y del 3He, en los modelos evolutivos para los
distintos casos de nucleosíntesis. Las gráficas XIV, XV Y XI1"1
representan la evoluci6n del C, N, O Y Ne en los tres mode Lo s ,
según los casos A, B Y C de síntesis en los dos primeros, y
s:gún la fracci6n de gas colapsado en la G1, en la tercera.
Comparando las abundancias que se obtienen con las correspon­
dientes abundancias c6snicas se confirma lo apLmtado al anali­
zar la evoluci6n de Z: el caso más ajustado de nucleosíntesis
estará entre el .A y el B. Si no se ha buscado delimitar con
más detalle ese tipo de nucleosíntesis ha sido por el carácter
puramente formal de dicho análisis, ya que las incertidumbres
r
Modelotxlü8 2D 3Ue 120 14N 160 20Ne 24Mg 28Si+56Fe Z
150 1.8E-5 2.3E-5 8.1B-4 1.8E-4 2.3E-3 5.0E-4- 1.7E-4 1.3E-4 O. ()l�7
150 1.8E-5 2.3E-5 1.7E-4 5.2E-5 7.2E-4 8.0E-5 3.0E-5 2.0E-5 0.013
150 1.8E-5 2.3E-5 1.lE-4 4.8E-5 6.9E-4 8.0E-5 3.0E-5 2.0E-5 0.011






Nexp.A 120 2.0E-5 1.3E-5 3.4E-4 6.3E-5 9.9E-LJ- 2.1"8-4 6.9:8-5 5.3E-5 0.021
A 150 2.0E-5 1.2E-5 3.3E-4 6.lE-5 9.6E-4 2.0E-4 6.7E-5 5.2E-5 0.021
B 120 2.0E-5 1.3E-5 6.9E-5 1.9E-5 3.0E-4 3.3E-5 1.2E-5 8.4E-6 0.006
B 150 2.0E-5 1.2E-5 6.7E-5 1.7E-5 2.9E-4 3.2E-5 1.2E-5 8.2E-6 0.005
O 120 2.0E-5 1.3E-5 4.8E-5 1.8E-5 2.9E-4 3.3E-5 1.2E-5 8.4E-6 0.005




2.8E-6 2.9E-5 3.9E-4 2.1E-4 2.4E-3 2.9E-4 1.1E-4 7.6E-5 0.035
8.1E-6 2.5E-5 3.0E-4 2.0E-4 1.9E-3 2.2E-4 8.3E-5 5.8E-5 0.0�9
8.3E-6 2.5E-5 2.2E-4 1.5E-4 1.1E-3 1.6E-4 7.1E-5 4.4E-5 0.022
Exp.A2M® 140
B2 150
1.8E-5 1.7E-5 1.4E-4 4.6E-5 5.8E-4 6.5E-5 2.5E-5 1.7E-5 0.012
1.6E-5 1.4E-5 5.6E-5 2.4E-5 3.5E-4 3.9E-5 1.5E-5 1.0E-5 0.006
AU1® 140 1.8E-5 1.7E-5 6.6E-4 1.6E-4 1.9E-3 4.0E-4 1.4E-4 1.1E-4 0.040
B1 150 1.8E-5 1.7E-5 1.3E-4 4.6E-5 5.8E�t 6.5E-5 2.5E-5 1.7E-5 0.010
---------------------------------------------
Ab.06smicas 1.6E-5 1.5E-5 3.7E-4 1.lE-4 6.7E-4 9.6E-5 2.6E-5 5.0E-5






existentes en cuanto a las teorías de la eyoluci6n estelar y
gal�ctica y de la sintesis de-los elementos (entre otras) in-
validan dicha conclusi6n. Por otra parte, al discutir la evo-
luci6n de los elementos ligeros en el pr6ximo apartado, se
ver� que en los modelos considerados la influencia de si t.uar=
nos en u otro caso es pequeña.
El caso IIEE en el mode Lo EX? correspondn a la hip6-
tesis de que la s estrella s de ma sa s pequeña s la materia si trua-
da entre las capas de combuatrí.ón del :Lr JI elel He es expulsada
por la estrella; CODO se v� comparando con el caso los
efectos sobre la eyoluci6n química son mínimos. Los modelos
del cuarto grupo de la tabla XVII son modelos EXP, �:_l J.03 q'Je
se ha supuesto una acreci6n de ::J.ateria extragaláctica del or-
den de 1-2 LI@)/año, lo cual es consistente con la interpreta_
ci6n de Oort (yer capítula 1). La acreci6n de materia se tra-
duce en una diluci6n del corrt.en.í.dc metálico del gas, debido
a la ba j a metalicidad del gas acrecido. Para el caso 112 -l·vI 11
G '
se toma lIDa vida media del gas, frente al colapso garvitato-
rio, de 4xl09 años, a fin de tener una f (actual)(V 0.1. En
este último caso y en el modelo llliXP, se han considerado mo-
delos distintos, pues así lo permite la fracci6n de gas galác-
tico.
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es el logaritmo de la abundancí,a del elemento con res:pecto a
su abundaricLa urrí.ver sa L a c+ua 1. Por consiguiente, la evolu-
c í.ón qufraí.ca del modelo será tan.to más a justada cuant.o má s se
ajusten las diversas C1..ITvas que representan la evolución del
e iI- o
_-
D 3-:-, 11, ,1'le, y He a la línea a trazos para f�O.l. En el
modelo E:ZP ésto se da para t � 1.L�-1. 5xlOlO años, que ser� por
tanto la edad actual de la Galaxia en este modelo; en el mOQe-
lo lill),;:P el rango de valores par-a t es ruayor, ya que en la -6.1-
tima fase de la evoluci6n las Cl_ITVaS de las abundancias varían
lentamente. Puede establecerse una t(actual) C:! 1.2-1.5xlOlO
afias, teniendo en cuenta lo visto al estudiar las caracter1s-
ticas estelares de este modelo. Es evidente que con dicho cri-
terio no puede fijarse ning�� valor para t en el modelo EXPGI.
Debe, por lo tanto, tenerse en cuenta las caracteristicas es-
telares del modelo para establecer su edad actual (tabla XIII).
La evolución del nitrógeno en los diversos modelos es
menos ajustada que la de los restantes elementos, ya que es
de origen secundario y no se conoce con detalle los par�me-
tros de su síntesis estelar (capitulo 5). Algo semejante, aun-
que a menor escala, ocurre con el Mg, el Si·y el Fe, ya que
su síntesis depende de la fracci6n de estrellas en que pue-
den producirse, y especialmente de aquéllas que al morir los
expulsan, es decir, del problema no resuelto de la masa de las
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remanentes en las estrellas de gran masa (aparte de la cues-
ti6n de su producci6n durante "la expLo s í.én de la estrella).
El D Y el 3ne constituyen �LD problema de si.ntesis di-
-r
ferente, ya que son elementos de origen cosmo16gico (el .?He
-
al menos en parte). Puesto que todo el D es de origen primi-
genio, se ha tomado un valor inicial que permita dar cuenta
de su abundancia actual (salvo en los modelos EXPGI, tabla
XVII). Dicho valor oscila e�tre 3 y 5xlO-5 , según los mode-
los empleados. Este valor implica una abundancia primigenia
de 3He del orden de 1.5-5xlO-5; con este elemento sucede lo
mismo que con el nitr6geno, ya que el D destruido en las en­
volturas estelares se transforma en 3He ( el cual a su vez,
puede ser tambi�n destruido en las envolturas estelares), y
los parámetros de su sfntesis secundaria no son bien conoci-
dos. La gráfica XVII muestra la evoluci6n de estos elementos
en los tres modelos; como puede comprobarse, la abundancia
del 3He crece a medida que disminuye la del D. El caso más
claro es la evoluci6n de ambos elementos en el modelo NEXP:
el deuterio es rápidamente destruido en las primeras fases
de la evoluci6n galáctica, a causa del elevado ritmo de naci-
miento de estrellas. Posteriormente, la acreci6n de materia
(más rica en D que el gas) hace aumentar su abundenc í.e , Lo
contrario sucede con el 3He, pues el contenido del material
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extragal�ctico en 3He es �enor que el del gas, cuando se ini­
cia la acreci6n de �ateria.
Evoluci6n de los elementos ligeros.
La inclusi6n de los elementos ligeros en un modelo de
evoluci6n gal�ctica no modifica ninguno de los resultados ex­
puestos en los apartados anteriores, pues las abundancias con
que se presentan son mucho menores que las de los dem�s elemen­
tos del modelo. El análisis de la evoluci6n de estos elemen­
tos en cada modelo se ha realizado en diversas etapas, repre­
sentadas por los cuatro grupos de datos en que est� dividida
la tabla XVII para un modelo EXP. La producci6n de estos ele­
mentos en los procesos autogenéticos se toma de la tabla 11;
normalmente se considerar�n l) bajas (2.5 6 3), pues las in­
certidumbres en los umbrales de las reacciones de astillado
para el Be y el B se hacen determinantes para i elevadas �6).
Si se considera que únicamente la RCG produce elemen­
tos ligeros (tres primeras filas de la tabla XVII), adem�s
de la falta de 7Li se obtiene un exceso de Be y B, que indica
una sobreestimaci6n de la sintesis de estos elementos por la
RCG, aproximadamente por un factor 2 (esto se ha�ía ya obser­
vado en el modelo analítico aunque en menor medida). Las pro­
porciones is6t6picas Qel litio y del boro están de acuerdo con
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los resultados de Audouze y Tinsley (1974, modelo 1,:IA..-q-l). Al
incluir la producci6n de elementos ligeros en supernovas y en
las gigantes rojas, se obtienen cantidades importantes de li­
tio, pero también aumentan las abundancias del berilio y del
boro, que no podrán ajustarse alli�que se reduzca lo contribu­
ci6n de la RCG; m�s grave que lo expuesto es el hecho de que
al tratarse de elementos sintetizados en procesos autogenéti­
cos, la proporci6n 7Li/6Li varía entre 4 y 9.5 (según la 1)
adoptada), por lo que nunca se conseguirá establecer una pro­
porci6n universal de 12.5, salvo que se consideren t bastante
mayores que 6. Las tres últimas filas del primer grupo de la
tabla XVIII dan los resultados obtenidos al estudiar esa po­
sibilidad: tomando los ritmos de producci6n de los elementos
ligeros para O = 7 se ajusta perfectamente la abundancia del
litio y bastante bien su proporci6n isotópica, si se LDcluye
la acreci6n de materia extragaláctica; sin embargo las abun­
dancias del berilio y del boro que se obtienen son absurdas
(aparte de las necesidades energéticas del proceso para �
elevadas).
En el seg�Ddo grupo de la tabla se considera �Da abun­
dancia cosmologica de litio de 1.5xlO-lO, lo cual aunque me­
jora los resultados, no consigue dar unos valores correctos
(comparar estos datos con las abundancias un í.veraa Le s de la
tabla IV). Como se aprecia en las dos últimas filas, la evo-
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Tabla l.'VIII
LiCOr RCG Observe Li Be B 7/6 11/10 B/Be B/Li
A 1 s610 RCG 0.36 4.3 6.2 1.5 2.3 14.3 1.70
A .5 TI TI 0.20 2.2 3.2 1.7 2.4 14.3 1.56
B 1 " " 0.36 4.3 6.2 1.5 2.4 14.0 1.60
A 1 estandard 0.82 5.9 8.1 3.1 2.9 13.8 0.99
A .5 ti 0.66 3.8 5.1 4.0 3.3 13.5 0.77
B 1 " 0.76 5.7 7.9 2.9 2.8 13.9 1.00
B .5 " 0.60 3.6 4.9 3.8 3.2 13.6 0.80
B 1 � ='7 1.2 47. 1700 8.1 1351 378 147.
B 5.0 1 1 "6- = 7 1.0 34. 1300 9.5 1130 364. 117.
B 5.0 2 1 � = 7 1.0 29. 1000 10.0 877 351.1.. 100.
- - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - -
A 1.5 O 1 Li(O)�O 0.93 5.9 8.1 3.6 2.9 13.8 0.88
A 1.5 O .5 " 0.77 3.8 5.1 4.8 3.3 13.5 0.67
B 1.5 O 1 11 0.87 5.7 7.9 3.5 2.8 13.9 0.91
B 1.5 O .5 TI 0.71 3.6 4.9 4.7 3.2 13.6 0.69
B .3 Viento max. 0.61 3.0 3.9 4.8 3.8 13.2 0.6Lt-
C 1.5 O 1 Li(O)�O 0.87 5.7 7.9 3.5 2.8 13.5 0.67
C 1.5 O .5 11 0.71 3.6 4.9 4.7 3.2 13.6 0.69
- - - - - - - - - - - - - - - - -.- - - - -------
B 0.0 2 .3 {aCreCi6n y 0.32 1.5 2.0 5.1 4.0 13.1 0.628610 RCGB 5.0 1 1 tt 0.62 2.5 3.6 6.8 2.3 14.4 0.60
B 5.0 2 1 0.65 2.3 3.4 7.8 2.3 14.4 0.51
B 5.0 1 .5
"
0.53 1.3 1.8 12.2 2.3 1L�.4 0.29
B 5.0 2 .5
TI
0.56 1.2 1.7 14.4 2.3 14.4 0.29
B 10. 1 1
11
1.0 2.5 3.6 13.3 2.3 14.4 0.31
B 10. 2 1
11
1.2 2.3 3.5 15.7 2.3 14.4 0.27
B 10. 1 .5
tt
1.0 1.3 1.8 25.4 2.3 14.4 0.17
B 10. 2 .5
"
1.1 1.2 1.7 30.0 2.3 1L�.4 0.16
--- - ... - - - - - - - - - - - - - - - - - - - ------
A 5.0 1 .5 0.86 1.7 2.2 13.2 3.8 13.1 0.25
B 5.0 1 .5 0.88 1.8 2.4 12.1 3.7 13.3 0.29
-. 5.0 2 .5 GR alta 0.92 1.9 2.3 12.4 4.0 12.8 0.26n
B 5.0 1 .5 Viento max. 1.0 2.3 2.9 10.5 4.0 12.7 0.30
B 5.0 1 .5 Supern. 0.7 0.94 2.0 2.6 10.9 3.8 12.8 0.28
B 6.4 2 .5 GR alta 1.0 2.2 2.8 12.6 3.9 12.9 0.2'-!-
B 6.4 2 .5 1.0 2.0 2.6 13.5 3.8 13.2 0.2'-!-
B 7.1 2 .5 GR alta 1.1 2.2 2.8 13.4 3.9 12.9 0.24
B 7.1 2 .5 1.1 2.0 2.6 1L�.1 3.8 13.2 0.2'-!-
Síntesis de 108 elementos ligeros en un modelo EXP.
(Continúa)
Tabla XVIII (continuaci6n)
Li(O) RCG Observo Li Be B 7/6 11/10 E/Be B/Li
B 5.0 2 1 0.97 2.6 3.4 9 r; 3.3 13.3 0.35.,
B 5.0 2 1 Superno 0.7 0.90 2.3 3.1 10.0 3.2 13.3 0.34
B 5.0 2 .5 ti 0.7 0.85 1.6 2.1 13.2 3.7 12.9 0.25
B 6.4 2 :1 GR alta 1.2 3.0 4.0 9.7 3.3 13.2 0.35
B 6.4 2 .5 " 0.7 1.0 1.9 2.4 13.4- 3.6 12.9 0.24
B 6.4 2 .5 Superno 0.7 0.94- 1.7 2.2 14.6 3.5 13.2 0.24
Tabla XIX
Li(O) RCG Observo Li Be B 7/6 11/10 B/Be B/Li
C 1 :Mode10 140 1.2 8.5 12.0 2.9 2.9 14.0 1.0
C 1 1.1 8.5 11.8 3.1 3.0 13.9 1.0
C .5 0.93 5.5 7.4 4-.1 3.4 13.6 0.79
C • 5 C Ex • 1.2 6.6 8.8 4.3 3.5 13.5 0.76
- - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - -
C 5',0 2 .5 0.88 2.0 2.6 11.5 3.7 13.1 0.29
C 5.7 2 .7 GR alta 1.0 2.5 3.0 10.7 3.6 13.1 0.30
C 7.1 1 .5 Superno 0.5 1.1 2.2 2.9 11.4 3.5 13.1 0.28
C 7.1 2 .5 1.1 2.0 2.5 14.5 3.7 13.1 0.23
Sintesis de los elementos ligeros en un modelo EXPGI.
Interpretaci6n _de las tablas XVIII, XL'{ y x::�
+ La primera columna indica el tipo de nucleosíntesis estelar
considerado en el modelo. Hay algunos casos que, según el
apartado anterior, no son consistentes, pero que se han in­
troducido a efectos de comparaci6n.
+ La co1��a Li(O) da la abundancia primigenia de 7Li ( en uni­
dades 10-10), realtiva al hidr6geno. La colunna adjunta, con
los números O, 1 Y 2 representa el ritmo de acreci6n extraga­
láctica en Mg/año. En el modelo HEXP no figura esta última
163
Tabla =r=r..t'>...:\..
Li(O) RCG Observe Li Be B 7/6 11/10 B/Be B/Li
A 1 s610 Gen 0.04 0.51 0.72 1.8 2.4 14.0 1.60
A .5 11 rr 0.03 0.27 0.37 2.2 2.5 13.8 1.33
B 1 rr " 0.04 0.50 0.71 1.8 2.4 14.0 1.64
A 5.0 1 " 11 0.59 0.32 0.45 60. 2.3 14.3 0.08
- - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - -
A 1 estandard 0.23 1.20 1.50 4.9 3.9 13.1 0.65
A .5 " 0.22 0.93 1.20 5.8 4.7 12.8 O. 5L�
B 1 !1 0.21 1.10 1.L�0 4.8 3.8 13.2 0.68
C 1 rr 0.21 1.10 1.40 4.8 3.8 13.2 0.68
- - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - - -
A 2.9 .7�uP' 1.5 yGR alta 0.80 1.50 1.90 11.7 4.5 12.6 0.27
A 2.9 1 GR alta 0.75 1.30 1.70 11.9 4.1 12.8 0.27
A 3.6 1 I\iode lo 120 0.82 1.L� 1.70 12.6 4.1 12.7 0.24
11 150 0.82 1.30 1.70 12.8 4.1 12.8 0.24
A 5.0 1 GR alta 0.87 1.30 1.70 15.7 4.1 12.8 0.20
A 5.0 1 0.83 1.30 1.60 16.2 4.3 12.5 0.24
A 3.6 1tViento max 0.75 1.40 1.80 12.9 4.1 12.7 0.24Su'Oern. 1.5
A 3.6 .7 -" 0.83 1.30 2.00 12.6 4.3 12.5 0.24
A 4.3 .7 0.81 1.30 1.60 14.6 4.4 12.5 0.20
Sintesis· de los element0s ligeros en. un modeloNEXP.
columna, pues el ritmo de acreci6n queda fijado por la frac­
ci6n de gas del modelo.
+ La cuarta co1Q��a representa el factor de reducci6n que se
aplica a la producci6n de elementos ligeros en la RCG, para
poder ajustar las abundancias del Be y del B.
+ Las abundancias de Li, Be y B están afectadas respectivamente
por un factor 10-9, 10-11 Y 10-10. Dichas ablmdancias vienen
dadas en �tomos del elemento por átomo de hidr6geno.
+ La columna 7/6 representa la proporci6n isot6pica entre el
7Li y el 6Li, lo mismo puede decirse de la co1lmma 11/10,
con respecto al llB y lÜB.
+ Los datos están referidos al modelo 150, salvo indicaci6n.
l�
lución de los elementos ligeros en el caso C coincide total­
mente con la evolución en el caso B; adem�s, comparando con
los resultados del primer grupo (caso estandard), se comprue­
ba que las proporciones isot6picas, así como las abundancias
del Be y del B, permanecen inalteradas (tal como era de pre­
ver).
Se ha incluido en este grupo una variante (quinta fi­
la), que tiene en cuenta la posibilidad de que la fracción de
masa perdida por las estrellas gigantes rojas (con m<3 Ms) sea
mayor que la establecida en el capitulo 3. En este caso, el
ritmo de pérdida de masa por viento estelar sería mayor que en
el caso normalmente considerado, pero queda dentro del rango
estimado en la figura 11, para la pérdida de masa por viento
estelar; a fin de a.justar mejor las abtmdancias del Be y del
B, se ha reducido más la contribución de la RCG, aun�ue de
cualquier forma no se introducen variaciones importantes con
respecto a los resultados del modelo estandard.
En los dos últimos grupos se considera la existencia
de un proceso de acreción de materia extragal�ctica de origen
cosmológico, cuyo contenido en 7Li es coherente con las abun­
dancias primigenias del D y del 3He, tomadas en el modelo EXP
(salvo en el primer caso, Li(O) = O). En el tercer se estudia
la posibilidad de obtener unas abundancias correctas de los
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elementos considerando s610 su sintesis en la RCG (adem�s de
-
la acreci6n); de los resultados que aparecen en las filas 2-4
se desprende que si se ajustan las abtilldancias del berilio y
del boro se obtiene tilla relaci6n 7Li/6Li correcta, pero en-
tonces el litio est� subproducido por un factor dos. Si se
ajusta la abundancia del litio (filas 6-9), la proporci6n iso-
t6pica crece excesivamente. Además, en todos los casos, la
relaci6n lID/lOE vale 2.3, pues esta proporci6n no es afec-
tada por la acreci6n de materia,y lo mismo ocurre con la pro-
porci6n B/Be.
En el cuarto grupo se tienen en cuenta todos los pro-
cesas de sintesis de elementos ligeros, obteniéndose las abun-
dancias y proporciones correctas. Como se vé en las dos pri-
meras filas, los resultados, en los casos A y B, son simila-
res en cuanto a la evoluci6n de los elementos ligeros se re-
fiere. En la quinta fila se ha supuesto una menor contribu-
ci6n a la sintesis del litio por las supernovas (factor 0.7)
y que la masa expulsada por viento estelar en las gigantes es
mayor. Los resultados siguen siendo similares a los de la
cuarta fila, salvo que las abundancias relativas son algo me-
nares. En algunos modelos se supone que el número de estrellas
superricas en litio es igual al limite superior considerado
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ajustar mejor los resultados si se adoptan abundancias cosmo-
16gicas de 7Li del orden de 6�7xlO-lO.
En la segunda parte de la tabla XVIII se presentan
distintas variantes del cuarto grupo, que permiten establecer
la existencia de una dependencia mutua bastante crítica entre
los parámetros del modelo evolutivo, los procesos de síntesis
de los elementos ligeros y las ab�mdancias actuales observa-
das de estos elementos. Todo ello lleva a concluir que un mo-
delo EXP de evoluci6n gal�ctica ser� coherente con la evolu-
ci6n de los elementos ligeros, si se admite una acreci6n de
Li/H de
de 1-2 M laño y se supone una abundancia cosmo16gicaG
5-7xlO-lO, por lo que estamos de acuerdo con el resul-
materia
tado de Audouze y Tinsley (loc. cit.), de que �illa determinada
abundancia inicial de 7Li no puede por sí sola resolver el
problema. La situaci6n cambia si se admite un proceso modera-
do de acreci6n de materia extragaláctica. La gráfica XVIII
muestra la evo Luc í.ón de los elementos ligeros en un modelo
EXP del cuarto grupo; la curva 7Li(O) supone una abundancia
inicial de 7Li,mientras que la marcada 7Li(acr) nos da la evo-
luci6n de este núclido teniendo en cuenta la acreci6n; esta
gráfica es semejante a la V para el caso n = 1, salvo que esta
muestra la evoluci6n simultánea de los cinco elementos.
La evoluci6n de los elementos ligeros en un modelo
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EXPGI es parecida a la descrita en un modelo EXP, salvo en
una importante sobreproducci6n de estos elementos por la RCG
(tabla XIX, cuatro primeras filas), ya que Z es casi constan­
te durante to�a la evoluci6n y, por lo tanto, la contribuci6n
de la RCG es mayor que en el modelo EXP. Sin embargo, intro­
duciendo la acreci6n de gas extraga16ctico y una abund.ancLa
7Li(0)� 5-7xlO-lO,se obtienen resultados semejantes a los del
cuarto grupo de la tabla :O�II, salvo un ligero exceso de boro.
La gráfica XX presenta la evoluci6n de las abundancias de to­
dos los elementos ligeros en un modelo EXF'GI; las cur-vas tie­
nen el mism.o significado que en la gráfica Xv�II.
La tabla X:Z: muestra los resultados de la evoluci6n
de los elementos ligeros en un Llodelo NTIXP; se han abreviado
los dos primeros grupos y el tercero no se ha tenido en cuen­
ta,pues la acreci6n extragaláctica es i��erente al modelo. La
sintesis de elementos ligeros en la RCG es muy intensa en las
primeras etapas evolutivas de este modelo (ver gráfica XXI),
para luego estabilizarse en un valor pequeño. Por lo tanto,
si únicamente se considera este proceso como productor de ele­
mentos ligeros, se obtendrán unas abundancias (filas 1-4 de
la tabla XX) de litio, berilio y boro casi un orden de magni­
tud menores que en el caso equivalente del modelo EXP; las
proporciones isot6picas de elementos son las tipicas que se
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obtienen por sintesis en la RCG.
En el modelo estandard se considera la producci6n de
elementos ligeros en las supernovas y en las gigantes (segun-
do grupo de datos); como puede verse, la producci6n de dichos
elementos en los casos B y C es id�ntica y muy semejante a la
del caso A. El litio continúa siendo poco ablmdante, debi�n-
dose destacar que la proporci6n l�/lOB es bastante Bayor que
en el modelo EXP, ya que la mayor parte de los elementos li-
geros son aquí de origen autogen�tico; la proporci6n isot6-
pica del boro es del orden de 6 (mientras que en la RCG�2);
lo mismo, pero en sentido contrario, ocurre con la proporci6n
B/Li.
En el tercer grupo se supone una ablmdancia cosmo16-
gica de 7Li entre 3y5xlO-lO, lo cual permite ajustar correcta-
mente las ablli�dancias actuales de los elementos ligeros, en
particular reduciendo la relaci6n D/Li; el ajuste más difi­
cil lo presenta el 7Li (filas cuarta y quinta del grupo). De
estos resultados se deduce, al igual que en el modelo EXP,
una dependencia crítica entre los parámetros del �odelo y la
abundancia actual de elementos ligeros predicha por �ste.
Puesto que la edad del modelo está establecida entre 1.2 y
1.5xlOlO años, se tiene en cuenta dicho margen en el modelo
�
de la tercera fila (lo mismo podría hacerse con los otros);
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las diferencias entre ambos modelos son mínimas en cuanto a
las abundancd.a s de los elementos ligeros. La gráfica XIX
muestra la evoluci6n de estos elementos en Q� modelo lillXP:
el modelo presenta la característica sobreproducci6n de ele-
mentas en la primera fase de la evoluci6n galáctica, como con-
secuencia emisi6n de los rayos c6smicos y el gran n{unero de
supernovas existentes; este máximo coincide con el de Z, para
t �2-3xl09 años.
lel desglose de
Las gráficas XXI, XXI Y XXIII presentan.la contribu-
ci6n a la producci6n de los elementos ligeros por las super-
novas, las gigantes rojas y la radiaci6n c6smica, en cada mo-
mento de la evoluci6n galáctica (las curvas están marcadas
SUP, GR Y RCG, respectivamente). Además del caso 7Li (JCCI),
se muestra la contribuci6n al 6Li y al l�, como is6topos m6s
representativos, pues el 9Be y el lOB se comportan de forma
similar al l�. Tampoco se ha incluido el modelo EXPGI, ya
que la evoluci6n de los elenentos ligeros es semejante (sal-
va lo comentado para la RCG) a la del modelo EXP.
La contribuci6n de las gigantes rojas a la síntesis
del 7Li en el modelo EXP es algo menor, a"lUJ.oue del mismo or-
den, que la síntesis por supernovas, y mucho más importante
que la producci6n en la RCG (casi un orden de magnitud, sal­
























































ci611 de las gigantes rojas es algo menor, pero m�s eJe u..'l1. or-
den de magnitud mayor que la síntesis en la RCG; este resul-
tado ocupa una posici6n intermedia entre la l'lip6tesis de Au-
douze y Tinsley (loc. cit.), de que la contribuci6n de las
estrellas gigantes rojas era despreciable, y la de Scalo
(1976), que encontraba un ritmo de producci6n de litio tan
elevado que le permitía explicar la abundancia actual de ese
elemento teniendo en cuenta s610 ese proceso.
La contribuci6n de los tres procesos a la síntesis del
6Li en el modelo EA? es semejante a la del 7Li, lo que impide
precisamente el conseguir una proporci6n elevada 7Li/6Li• En
cambio, en el modelo llliXP, aunque la producci6n total sea me-
nor que en el caso anterior, la contribuci6n de la RCG es pe­
queña a partir de los 4xl09 años; esto favorece una propor­
ci6n isot6pica elevada de litio. En el caso del llB (gr�fica
XXIII) se observa que la contribuci6n de las gigantes rojas
es pequeña con respecto a las supernovas y a la RCG, que son
� • . Q 10andlogas. Lo mlsmo puede declrse del/Be y B, Y es por ello
que para ajustar correctamente la proporci6n llB/lOB en un
modelo de evoluci6n de los elenentos ligeros es necesario que
se den a la vez los procesos autogenético y galactogenético,
ya que en el primero dicha proporci6n es mayor que 4 (depen-
diendo de D, tabla 11) y en el segundo es aproximadamente igual
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a 2. Por consiguiente, puede concluirse que las estrellas
gigantes rojas contribuyen de manera importante a la sínte­
sis gal�ctica del litio, pero tienen poca importancia para
la evoluci6n gal�ctica del berilio y del boro.
Conclusiones finales.
El objetivo principal de este trabajo ha sido el es­
tudio de la evoluci6n de las abundancias de los elementos li­
geros en la Galaxia, desde el momento de su formaci6n hasta
la época actual. Pare ello se han analizado los diversos pro­
cesos astrofísicos que pueden alterar el contenido de dichos
elementos en el gas gal�ctico. Este an�lisis se ha realizado
en dos fases: una primera aproximaci6n analítica ha permiti­
do establecer, con los conocimientos actuales, la inviabili­
dad de reproducir correctamente las abundancias obseryadas de
estos elementos considerando únicamente su síntesis en la ra­
diaci6n c6smica gal�ctica, en los remanentes de las superno-
vas y en las estrellas gigantes rojas.
En una segunda etapa se ha pr-o rund í.aado más en la
evoluci6n de estos elementos, situándolos en el contexto de
un modelo de evoluci6n de la Galaxia con el menor n{mero de
hip6tesis si:::.plificadoras posible (lo que forzosamente condu­
ce a la construcci6n de modelos numéricos). El hecho de que
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actualmente existan varios modelos de evoLuc í.ón galáctica
coherentes con los datos de observaci6n hu obligado a un es­
tudio particular de los elementos ligeros en el marco de los
modelos más interesantes (yjo asequibles). El análisis de la
influencia de distintas hipótesis de los modelos de evoluci6n
en las abundancias actuales de estos elementos indica la exis­
tencia de �� margen de posibilidades bastante restringido,
para producir correctamente dichas ablmdancias.
Las conclusiones más importantes que se han obtenido,
con respecto a la evoluci6n galáctica de los elementos lige-
ros son:
- Es necesario admitir la existencia de un proceso r.:oderado
de acreci6n de materia extragaláctica de composici6n Q.1.d.mic3
primigenia (f1big bang") para obtener una evoluci6n de los ele­
mentos ligeros coherente con las abu�dancias actuales de los
mismos.
- Se comprueba que la RCG por sí sola, o junto con el proce­
sode acreci6n de materia extragaláctica, no puede dar cuenta
de las abundancias lIuniversales" actuales de litio, berilio
y boro. Para obtener unos valores correctos, es necesario con­
siderar también la síntesis a bajas energías de estos ele­
mentos por las supernovas y en las estrellas gigantes rojas.
- La contribución de las gigantes rojas a la síntesis gal�c-
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tica del litio es importante, aQnque algo menor que la pro­
ducci6n por las supernovas. Este resultado desmiente la hi-
p6tesis de Audouz e y Tinsle;:r, de una corrtr-í.buc í.ón desprecia­
ble de este proceso a la síntesis de dicho elemento; lo que
sí confirma essu escasa contribuci6n a la producci6n del be­
rilio y del boro. Se coricLuye también que la proelucci6n del
litio en esas estrellas no es tan importante como señalaba
Scalo, quien afirmaba que este proceso pOdía explicar por si.
s610 la abundanc í,a actual ele litio (dejando aparte que el
proceso termonuclear de síntesis sea o no real).
- Con el conocimiento actual de las secciones eficaces de las
reacciones de astillado que producen berilio y boro (por pro­
tones especialmente), no puede analizarse la evol�ci6n galác­
tica de estos elementos si se consideran espectros energéti­
cos, para partículas supratérmicas, con exponentes elevados.
Si se estudia de forma aislada la evoluci6n del litio para
dichos exponentes ( en particulsr para ?S = 7), se compr-uebe
que es necesario tomar valores aID1 más elevados de los miSDOS
para obtener una correcta proporci6n 7Li/6Li, lo que puede
no ser factible debido a las exigencias energéticas del mo­
delo para <S mayor que 7.
Estas conclusiones aclaran el papel y la importancia
de los diversos procesos de si.ntesis de los elementos ligeros
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en la Galaxia y, a la vez, indican dos caminos posibles para
modificarlas: la investigaci6n- teórica ;/ observacional del
proceso de acreci6n de materia extragal�ctica y la obtenci6n
de unas secciones eficaces "definitivasU para 12 síntesis del
berilio y del boro en la regi6n próxima al umbral de las reac­
ciones de astillado que los producen.
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Ap�ndice A. - Ecua ciones ;para e 1 modelo numó r-í.co ,
l'Tomenclatt1.ra.
El sub1ndice k se refiere a la clase estelar a la que
pertenece la variable correspondiente.





masa total del modelo
masa de gas
masa estelar total de la clase correspon-
diente.
masa remanente total
masa total perdida ;por viento en la fase
gigante
masa media de la clase k
masa media de la clase k ;perdida por viento
desde el inicio de la fase gigante hasta
el instante t
ritmo de acreci6n de materia extragal�ctica
m�(t)
'f (t)
ritmo de pérdida de masa por viento estelar
ftmci6n de nacimiento estelar, o masa de gas
colapsada en 8strellas en el inte2:,valo St





paso temporal de integraci6n del modelo
f�u�ci6n de distribuci6n de las masas estelares
tiempo total de evoluci6n de las estrellas,
de pernanencia en la secuencia principal y
en la fase gigante, respectivamente.
luminosidad de la Galaxia
luminosidad media para toda la evoluci6n de
la estrella, en la secuencia principal y
en la fase de 5igante, respectivamente
luminosidad media por explosi6n de supernova
nÚDero total de estrellas, n��ero en la se-
cuencia principal y en la fase gigante res-
pectivam.ente
fracci6n de estrellas con mk..(O.7 IlI@ (cap. 1)
abtmdancia en masa, relativa al hidr6geno del
elemento i
masa sintetizada del elemento i en los inte-
riores estelares (tabla XI)
factor se supervivencia del elemento i en la
envoltura (tabla XII)
abundanc í.a en masa del nitr6geno sintetizado





ablliLdancia relativa, en masa del elemento i, en
la materia que proviene de la acreci6n extra-
gal�ctica
factor de supervivencia en la envoltura para los
elementos ligeros, equivalente al si, pero que
no depende de la clase de estrellas (cap. 5)
fracci6n de masa enriquecida en elementos ligeros
abundaric í.a relativa en masa del material enrique-
cido en el elemento ligero i
masa del elemento z en el gas
'f (m) f'unc í.ón de distribuci6n de las ma sa s estelares
descrita en el capítulo 1
ritmos de producci6n de los eleemntos ligeros por
bombardeo de núcleos de C, lT, O Y ITe por proto-
nes y partículas � , respectivamente {cap. 2)
Ecuaciones.
- Variaci6n de la masa total y de la del gas
3":f-
+ � (mk(t-Tk) - m� - m�)�(mk)�(t-Tk) +
��L1
�q




= .[ m�(t' )Stl
t'::. t.- T�
= O
para 22 � k f 37
en los demás casos
- Número de estrellas
nl;:(t) = IDk(t)/ < illk>
nk(t) = n�p(t) + n�(t)
t
nk(t) =
1 'E�(tl )< mk� t'�1)
si k) 37
si 22 � k � 37













+ ¿ YkCt)T¡¿' bt
�",38
- Funci6n de nacimiento y distribuci6n
'f'Ct)
modelo lTEXP











= (l-a) 1\. si mk>-- ,0.7
J1l2 <f (m)mdm0.7
donde illk 7l ti, son respectivamente los ert r-emo s infe-- K
rior y superior de la clase k, cuya IImarcall es In.k
- Evoluci6n de las componentes del gas
x.(t) = m .(t)/m (t)l g,l g
Variables auxiliares:
Variaci6n el: la abundanc í,a del helio:
3r
[mg,4Ct)= -X¿fCt-�t>l'Ct)+ [r{nCt-'rk)X4Ct-Tk) 'PC"'k)''!'Ct-'J'k) +
R:.22.
+ t Cr{UCt)X4Ct) + �)<rCmk)�Ct) + X!cr ,j¡8cr&t
p:3K
Para el C, O, He, LIg y Si + Fe:
;1-
Smg.i (t) • -XiCt - & t) 'i'Ct) + [: m�nCt-Tk)XiCt-Tk)S�"'k)'J:tt-Tk)
\C?:22.
1/1
\' ( en(..I-'\-':r (t) i+
� mk U)Ai sk
i'<;. 31
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con s� = 1, salvo para el carbono -:l el oxír.;eno, en Que i.'3, 4( 1,Á
lo cual ela cuenta de la fracci6n de estos elementos que sobre-
vive a la conversi6n en nitrógeno.
- Hitrógeno�
bmg,14 = -X14(t - b t) �(t) +
37
+ Em�n(t-Tk)(X14(t-Tk) + XIL�(t-Tk))ce(mk)tf(t-S:k)
·f(.o::Z2.
4'1




+ L m�nCt - Tk) CX3Ct-Tk)S� + ;X2Ct-Tk) )'PCillk)}\t-T
�:U
ét�
� mken(t)(XA(t)S�¿___:.. ? re
J<.;j¡
+ 2X2 ( t ) ) tp (m, ) '1:' ( t) +2 .K
-
con X14(t)
- Deuterio y 3He1
+ X� cr ro. a cr Ó t-
?
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= - x.(t - St)'t'(t) +l
• v (' e e \0 �illk o tR. 'O .í, ) 1 (mI_) (t-'J\J +� 1 '}. .L�
•
con p(p, 0\ )
+t�) 'f (ra, ) \1» (t) + Xl�cr �acr Ót +l ...{ 1
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Apéndice B.- Las reacciones de astillado a baja energia.
Reacciones de astillado más Lmpo r-tarrt e s a ba.ia sI
L
energ_!..as.
4He ( O( ,d) 6Li
LJ.
(O( ,P ) 7--
.
'Ee l..Jl
4__ 6Li LL 7De
rea cciones C{+C(
11e (O( ,pn) 'He (:x,n ) .LJ
12C (p,7J3e) 6_ . 12C
-r
9:sel..Jl (p,p'?He)
120 (p, (2p) « ) 7T· 12C
3 10
_wl (p, He) TI
1') (p,6Li) 7Be 12C (p,2p) llB'-O
14N (p,p(2� )) 6Li 147'T (p, (2p) D( ) 93e1
lLJ-n
.
8 7T· 14r (p, po( ) 10B(p, Be) _wl ·1
14N (p, 20() 7Be 14_T (p, 3-- ) lID1'1 P .de
160 (p,llC) 6Li 160 (p, 83) 9J3e
160 (p,lOC) 7Li 160 (p, 713e) 10"':).LJ
160 (p, 10B) 7Be 160 (p, ( 2p) V( ) llB
Referencias de las secciones eficaces emuleadas.
(a) Representa une r-e f'e r-enc í.a alternativa a la sec-
ci6n eficaz empleada, en expectativa de ser i:1_cluida. La re-
ferencia con � señala una variaci6n importante con respecto
-
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6� . 7Li 9:ae 10." lIDl.JJ.. .b
e 6,7 6,7 6,7 6,7,8,9 6,7,9
Ir 9,10 9,10,11 9,10 9,10,11 9,10,12
P
° 1 1 18,19 1 1
He 18 18 13 18 l°u
- - - - - - - - - - - - -
ce 2,3,4,5 2,3,4,5 2,3,4,5,17 2
� /.1 5 " 2,3,4,5,8'?'" ,d
N 11, (3) 18,(3,4) 11 18, (3,4) 18, (2)
o(
o 18,2 18 18 18 18
He 18 18 18 18 18
- - - - - - - - - - -
o(+� 13:E,15 1Lj·, 15,16
20% 20%
1 Laumer et al. (1974)
2 Rudy et al. (1972)
3 Baixeras et al. (1970)
4 Ju�g et al. (1969)
5 Portes et al. (1971)
6 Roche et al. (1976)
7 Davids, Laumer y Austin (1970)
8 Fontes (1977)
9 Bodansky, Jacobs y Oberg (1975)
10 Laumer et al. (1973)
11 Jacobs et al. (1974)
12 Ingalls et al. (1976)
13 Eontmer1e (1977)
1L� King et al. (1977)
15 Glagola et al. (1978)
16 King et al. (1975)
17 Braun, Girardin y Jung (1969)
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18 Bernas et al. (1967)
19 Reeves (1969)
20 Kozlovsky y Ramaty (1974)
a los artículos de Canal, Isern y .:3anahuja de 1975, 1977 o
1978.
Hitler (1972) y Reeves (1976) presenten une recopila­
ción gr�fica de las secciones eficaces de las reacciones de
astillado m�s importantes. De todas las reacciones de asti­
llado, las que dan �Da menor contribución a la producción de
los elementos ligeros, son las inducidas sobre el neón, por
ello sus secciones eficaces son las menos estudiadas y los
valores de la referencia 18 representan únicamente una sec­
ción eficaz media para cada una de esas reacciones.
Las figuras XX:IV y XXV, tomadas de Glagola et al.
(1978) representan las secciones eficaces de las reacciones
0\ +01.. calculadas y/o recopiladas por ellos y que serán incor­
poradas a nuestro modelo autogenético.
La línea purrt eada de la gr�fica XXIV represente la
secci6n eficaz empleada por Eeneg"L1_zzi, Audouze y Reeves (1071)
y la línea discontinua los valores usado s por L:itler (1-:72)
en sus c�lculos. La línea continua es la sección eficaz cal-
















Secciones eficaces para la reacci6n
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Secci6n eficaz de la reacci6n
+ para obtener 7Li•
al 7Li y al 7Be; la secci6n eficaz est� calculada para el esta-
do f'und.amerrt a L y para el primer estado excitado. Los datos
por debajo de 50 EeV son de =ing et al. (1977).
�o se han incluido en la tabla las referencias de las
secciones eficaces para estas misma2 reacciones a alta 3ner-
gia (producci6n en la RCG) , puesto que se utilizan los resul-
tados de Lleneguzzi, Audouze y Reeves (1971) y de nitler (1972).
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En el trabajo de Reinsi:;eck -:/ Yiou (1976) se resumen las sec­
cioDes eficaces para estas energías, que se pueden comple­
tar con los valores calculados por Rei:.t.'lsbeck, Lestringuez y
Yiou (1972), Spinka et al. (1971) 7/ Bernas, Epherre y Yiou
(1965).
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Ap�ndice C.- Sobre la auroximaci6n analitica a la evoluci6n
del litio, berilio y boro.
La aproximaci6n representada por la ecuaci6n L�.6 pue-
de mejorarse si se tiene en cuenta que el ritmo de produc-
ci6n de elementos ligeros en la radiaci6� c6smica, Pi' no
depende 5610 de la fracci6n de gas fv en un instante dado,
,
sino tambi�n del contenido lfmetálicolf del mismo. En efecto:
el carbono y el oxigeno son dos de los elementos metálicos
m�s abQDdantes en el gas galáctico y se presentan aproxima-
demente en la misma proporci6n durante toda la evoluci6n de la
Galaxia ya que son elementos primarios sintetizados en las
mismas "cocinas estelares" y son eliminados (lel gas por ic1�n-
ticos procesos. Por ello es correcto decir que Z representa
bastante bien la evoluci6n de estos elementos, que son preci-
samente los que tienen un papel destacado en las reacciones
de astillado que se dan en la ROG. Respecto al hidr6geno y
al helio no hay que preocuparse pues sus abundancias relati-
vas permanecen casi constantes dlITante toda la nistoria galác-
tica y el �Dico problema lo presenta el nitr6geno, pues es lill
elemento secundario, aunque debido a q_ue su abundenc í.a es bas-
tante menor que la del caroono y la del oxigeno, se puede con-
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.
siderar correcta lo dependencia de Z para p .•l
Audouze y Tinsley (1974), en su eatrud.í.o evolutivo de
los eLemerrtos ligeros producidos en la ltCC-, suponen que la
producción se puede escribir en función del ritmo actual de
forBaci6n multiplicado por un factor evolutivo:
dt
Est e factor adopta iiferentes expresiones según las
reacciones de astillado se produzcan por bombardeo con proto-
nes y partículas � de la nCG sobre los núcleos medios del
gas interestelar, o bien sean los núcleos pesados de la ra-
diaci6n c6smica los que bombardeen los átono de hidr6geno y de
helio del medio interestelar. Lleneguzzi, ..Audouae y Reeves
(1971) estiman una contribuci6n del 30�'� para el primer caso






que será la expresión Que se utilizará teniendo en cuerrt a que
se tomará para el producto r (t)m (t) lill valor medio, el cua L
.
sn g
jl.'oto con las otras constantes se incluye en k. Se considera
además que la composici6n química de la RCG es constante con
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el tiempo, pues se t�ata de material que procede de las e:q?lo-
siones de supe�novas; Za representa el valor actual de Z. La




1 f-Z.(R-R�) vvn-l + �l.Rl� �n-lo L l l / !dt
Para la variación temporal de Z se puede establecer
lli�a ecuación a semejanza de la L�.5 para los elementos ligeros.
Pagel y Patchett (loc. cit.), con las hip6tesis de reciclaje
y la dilución instantáneos, coricLuyen la siguiente expr-e s í.ón
para Z:
dZ
--.....- = y( l-Z) � y
d(ln�)
, pues Z{.( 1,
que es independiente del valor de n que se considere y donde
-,,'- es el "y.í.e Ld " o producción de elementos pesados en frac-
ción de nasa, es decir, la masa de elementos pesados, por Ulll-
dad de masa, expulsados de las estrellas (bastante sinilar a
R�, ver Searle y Sargent 1972). Según el modelo de Talbot y
Arnett (1973), y� 0.01, aunque Pagel y Patchett (loc. cit.)
consideran como valor más adecuado 0.02-0.03 (Talbot y Arnett
1971, encuentran una relaci6n m8s precisa entre Z e y,
Z = 1- rY' pero que salvo para valores def (O .001 no difiere
de la deducida, por lo que seguirá empleándose aquélla).
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Integrando, se tiene que Z = -yln� ,






















+ ot (A, TI Y C cuyo valor es Lnmed.í.a+o
en 0.3)
que es lliLa ecuaci6n diferencial f�cilmente integrable. Tenien-
do en cuenta las condiciones iniciales, se tiene:
o B B O ct
Zi(t) = (Zi(O) + A - A2)eJ�(-At) + A - �2 + ir '
donde sustituyendo y reordenando, se obtiene:
1
+ kP.A. '0 (0.3 + 0.7 y(l-R) )}J. l Z (R-R�)- a -l
R-R:r:-
J.











si n = 2, de C.2 y por un desarrollo similar, aunque teniendo













Si' se comparan las ecuaciones C.L� y 0.5 con las 4.7 y
4.9, se vé que el término de producción autogénetica no queda
afectado por esta hipótesis, tal como era de esperar, pues
�sta solo incide en el t�rmino de producción por la ROG.
Si procedemos a comprobar estas ecuaciones para el
caso de suponer s610 producción gal�ctica, se tendrá una ta-
bla similar a la obtenida en el capítulo cuatro:
6Li 7r· 9Be 10-p llB..Jl .!....I
n=l 4.L� E-ll 7.2 E-ll 1.5EE-ll 4.8 }Z-ll l.,? E-lO
n=2 4.7 E-ll 8.3 E-ll 1.7 E-ll 8.0 E-11 2.0 S-lO
que ne jo r-s aleo los res'ütados obtiení.do con las ecuaciones
4.7 y Lj.• 9. Lo que se ha hecho ha sido red,_lcir la producci6n de
elementos ligeros en las primeras etapas de la evoluci6n ga-
láctica, cuando Z es pequeña, ya qUe el factor 0.3+0.7Z/Za
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varia de 0.3 a 1.S cuando t va de 0.0 hasta su valor actual,
rrí.cnt r-as que en la primera apr-oxf.mac í.ón este factor vale siem-
pre 1.
Un defecto importante de esta ap:coximaci6n es tener
que tonar un v-slor medio para el ritmo de las St..1.pernovas, por
ser �sta una variable oue no puede incluirse directamente en
la ecuaci6n C.2. En el modelo numérn co , cuando se considera
la con+r-í.buc í.ón de la RCG a la síntesis de los eLerrerrto s li-
geros, se analizan en detalle todos los factores que intervie­
nen en C.l. Incluso la dependencia con respecto a � se des-
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